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vin Predgovor

PREDGOVOR

Teorijska astrofizika se razvila na teoriji termalnog zradenja i
spektroskopiji. Od kraja proslog, pa sve do pedesetih godina ovog
veka, verovalo se u sledeée pretpostavke:

1) Najveéi broj zvezda i zvezdanih sistema éine takozvane "nor-
malne” zvezde, koje emituju elektromagnetno zracenje sa na-
jveéom koli¢inom energije u vidljivomn delu spektra.

2} Zvezda emituje samo radijativni fluks.

3) Poreklo radijativnog fluksa je uglavnom termalno.

4) Svi primeceni "anomalni” efekti su beznacajni.

Do sezdesetih godina ovog veka teorijska astrofizika je smatrana
vrlo uspednom i pouzdanom, jer su se njeni rezultatl uglavnom dobro
slagali sa merenjima, tj. posmatranjima sa Zemlje.

Razvojem novih vrsta prijemnika, poboljsavanjem razdvojne mo-
é (r, A, t), a narofito primenom raketa i satelita za merenja izvan
Zemljine atmosfere, radikalno se menjalo nade znanje o procesima na
zvezdama, kao i osnovnim poljima i materiji u Vasioni. Tome su ogro-
man doprinos dali i ra¢unari. Sve se to deSavalo u relativno kratkom
vremenskom intervalu od 1950. do 1980. godine. ” Anomalne” pojave
su postale toliko brojne, da se vise nisu mogle zanemariti. Nevidjivo
zradenje (v, X, UV, IC i radio) i njegovo netermalno poreklo, kao i
neradijativni fluks, postavili su pred teorijsku astrofiziku nove prob-
leme. Da bi ih resila, ona koristi nove nauéne discipline fiziku plazme
i magnetohidrodinamiky. Primenjene na specifiéne (kosmicke) uslove
one daju kosmicku elektrodinamiku, bez koje se ne mozZe zamisliti
savremena teorijska fizika. Otkri¢em zvezdanih oscilacija globalnih
razmera (1984. godine) nastaje najmlada astronomska disciplina zvez-
dana seizmologija, koja omoguéava da i druge vrste talasa (sem elek-
tromagnetnih) pokaZu svoje moguénosti i znaaj. Od njih se otekuje
da omoguée bolje modeliranje zvezdanih unutrasnjosti i rede problem
zagrevanja zvezdanih atmosfera.

Ali, 8to su posmatranja i merenja bivala uspednija i preciznija,
to su razhke izmedu njihovih rezultata i teorijskih modela postajale
sve BI‘OJnkje i veée. Od savremene teorljske astrofizike se oéekivalo da
obuhvati i uskladi sve utvrdene énjenice i da ponudi jedan model:
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kako zvezda prenosi i oslobada energiju i kako organizuje svoju ma-
teriju od centra do periferije. Astrofizi¢ari su se nash pred 1zuzetno
komplikovasiim zadatkom i to ne samo sa matemati€kog nego i sa
fizickog aspekta, zbog nepostojanja kriterijuma za procenu relativne
uloge razligitih procesa. Tako se teorijska astrofizika nagla pred prob-
lemima kojima, u ovom trenutku, nije dorasla. Da bi smanjili raz-
like izmedu teorije i posmatranja, nauénici su morali da modifikuju
teoriju, uvodedi semi-empirijske konstrukcije. Neke od njih zaista
ukazuju na moguéa poboljsanja fizickih osnova zvezdanih modela.
NaZalost, mnoge konstrukcije samo uskladuju rezultate kao Ptole-
mejevi epicikli. Na taj naéin one sluze samo da "zakrpe” teorijske
modele, ne menjajuéi njihovu fizizku osnovu. Zbog svega navedenog,
teorijska astrofizika je dosta izgubila od svoje egzaktnosti, mada se
pribliZila realnim zvezdama.

Prateéi razvoj nauke menjao se i program za predmet Teorijska
astrofizika, koji predajem vise od 20 godina na redovnim studijama
astronomije na Prirodno-matemati¢kom fakultetu u Beogradu. Ovaj
udzbenik &ne tri poglavlja. U prvom je izloZena teorija zradenja pri-
menjena posebno na zvezdane fotosfere, a posebno na zvezdane at-
mosfere. Ova uobidajena podela izvriena je prema dominirajucem ob-
liku spektra, neprekidnom odnosno linijskom. Tokom godina, teorija
zratenja je saZimana da bi se obezbedio prostor za sledeta poglavlja.
Tako danas ona &ini- oko pola gradiva, mada je nekad predstavljala
ceo predmet. U drugom poglavlju su date osnove kosmicke elekiro-
dinamike pomoéu dva tretmana. Teorija orbite se koristi za plazme
malih gustina, gde se interakcije sa okolnim &esticama mogu zane-
mariti. MHD-teorija se koristi za plazme veéih gustina, koje moZemo
tretirati kao elekiro-provodne fluide. U treéem poglavlju su opisani
talasi 1 to onih vrsta za koje se veruje da su najznacajniji na zvez-
dama. To su akustigki, gravitacioni i MHD-talasi, od kojib moderna
astrofizika mnogo ocekuje. I najzad, elektromagnetm talasi u plazmi
sa magnetnim poljem, koji su bili i ostali najznagajniji izvor informa-
cija o zvezdama. -

Programom nije obuhvaéena unutradnja struktura zvezda, jer se
predaje u okviru posebnog predmeta.

Prenofenje, konverzija i oslobadanje zvezdane energije su fun-
damentalni i veoma sloZeni fenomeni. Ove procese ne mogu adek-
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vatno da opidu ni idealna teorija zragenja (prvo poglavlje), ni idealna
MHD-teorija {(drugo i treée poglavlje). U obliku u kome su date u
ovom udZbeniku, one su samo osnova za dalja prouéavanja, pa bismo
knjigu mogli da nazovemo: Uvod u teorijsku astrofiziku.

- Navedena literatura, pored monografija i drugih knjiga, sadrsi
- samo one izuzetne nauéne radove za koje smatram da su bitno uticali
na razvo]j teorijske astrofizike.

Koriscen je apsolutni gausovski c.g.s. sistem jedinica. Tako su
Stampane i sve u Literaturi navedene astrofizicke knjige, kao i nezao-
bilazna referentna knjiga K. Lang-a: Astrophysical Formulae.

Bez prethodnika i uzora ne samo u svojoj zemlji, nego ni u svet-
skoj literaturi, suoéila sam se sa svim problemima pravog pionirskog
rada u jednoj oblasti koja se brzo i radikalno menjala. Jedini, meni
poznati, Stampani udzbenici teorijske astrofizike [5, 27, 35] sadrie
samo teoriju zraéenja. Zbog toga su mi bili dragoceni razgovori, sug-
estije i podrika akademika J.C. Peckera, koji je godinama drzao pre-
davanja na Collége de France — Paris. Ovo mi je prilika da mu izrazim
svoju duboku zahvalnost. Izuzetno mi je zadovoljstvo da se zahvalim
na pomoti i poverenju Prof. J. Heyvaerts-u, koji mi je poslao deo
rukopisa svojih jos ne publikovanih predavanja [14], koje dr#i na Uni-
verzitetu Paris-VII,

Iskrenu zahvalnost izrazavam svojim nekadainjim studentima, a
- sada kolegama, koji su mi svaki na svoj naéin pomogli. Dr T. Angelov
Je dao tipske redene zadatke za svako poglavlje, a sem toga, proéitao
je veéi deo rukopisa i dao korisne primedbe. Dr Q. Atanackovié-
Vukmanovié je protitala rukopis i izradila Registar. Ipak, najveéu
zahvalnost dugujem Mr Liiljani i Mr Jovanu Skuljan, koji su ulozili
ogroman trud za celokupnu tehnitku obradu rukopisa na radunaru.
Bez njihove pomoéi ovaj udzbenik ne bi bio tampan.

U Beogradu, juna 1994. Mirjana Vukiéevié-Karabin

1

TEORIJA ZRACENJA

Zvezde su otvoreni sistemi u termickoj neravnotezi, koji rasipaju
svoju energiju i masu u okolni prostor. Ako gubitke energije i mase
u odnosu na njihovu ukupnu koli¢inu u jednoj zvezdil) uzmemo kao
kriterijum stabilnosti, onda teoriju moZemo primeniti na one zvezde
kod kojih su:
| Pt Moy
ESHY m <t

Zvezde kod kojih su ispunjeni ovi uslovi smatramo stabilnim ako su
ispunjeni jog 1 uslovi mehanitke i energetske ravnotese.

Mozemo reéi da su zvezde koncentracije mase i energije koje
"drzi” sopstvena gravitacija. One su jedini nama poznati izvori ener-
gije u Vasioni, a vidimo ih jer emituju radijativni fluks, &iji je maksi-
mum u optikom domenu.

Slhika 1.

B Simboli E, M oznalavaju brzinu gubljenja energije_ odnosno ma-

se, a F, M ukupnu energiju odnosno masu. -
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U prvoj aproksimaciji zvezda se prikazuje modelom na kome se
razlikuju tri oblasti (sl. 1): |

1. Oblast proizvodenja najveéeg dela energije —~ jezgro.
2. Oblast prenosa energije. -
3. Oblast prenosa i emisije posmatranog ﬁuksa

Oblasti 1 1 2 éine zvezdanu uwnuiradnjost. Ona nije dostupna
direktnim posmatranjima. Oblast 3 je zvezdani omoteé. Ona je
dostupna direktnom posmatranju i proucavanju. Zbog toga je u
izuéavanju ove oblasti i uéinjen najveéi napredak. Obilje posma-
trackog materijala omoguéilo je teorijskoj astrofizici da mnogo bolje
prouéi strukturu i fizi€¢ke procese n omotaéu nego u unutradnjosti.
Omotac se po svojim osobinama i po spektru jasno deli na gustu i
relativno mirnu fotosferu i na znatno redu i dinamiénu atmoesferu.

Posto je radijativni fluks (zracenje) najznagajniji (dominantan)
mehanizam prenoSenja i oslobadanja energije iz omotaa najveéeg
broja zvezda, to éemo u ovom poglavlju izloZiti osnove teorije zrade-
nja. Koncentrisacemo se na redavanje dva osnovna problema: prencs
energije i organizaciju materije. Da bi se redio ovaj drugi problem
koriste se modeli zvezdanih omotaéa za &ju izradu su moguéa dva
pristupa. Ako smo na osnovu zadatih karakteristika sredine (p, p,
T) u stanju da predvidimo. spektar (koji bi ona emitovala), pa ga
uporedimo sa posmatranim, onda se odstupanja koriste za popravku
modela. Taj se postupak zove — sintetiéks. Drugl je pristup ako iz
spektra direktno izratunavamo karakteristike sredine koja ga je emito-
vala. Ovaj se pristup zove — analitiéki i rede se primenjuje. Najvedi
je problem &to spektroskopska dijagnostika obiluje sustinskim neo-
dredenostima, pa na mnoga pitanja nije u stanju da da jednoznaéan
odgovor. ‘

_ Klasitan model omotaca poéiva na pretpostavei da je cela oblast

3 miran, homogen gasni omotaé u kome su raspodele temperature
(T) 1 pritiska (p) odredene uslovima radijativne (RR) i hidrostatizke
ravnoteZze (HR). Ako je poznat hemijski sastav i ako su eksplicitno
definisani koeficijentt apsorpcije i emisije zralenja, onda je "klasiéni”

model odreden samo sa dva parametra: efektivnom temperaturom °

(Ter) 1 povrsinskom gravitacijom (g), odnosno fluksom zragenja (H) i
masom zvezde (M). Takav model su jo3 pocetkom ovog veka postavzh

Teorija zrafenja 3

Emden i Edington. - Mada se ubrzo uvidelo da je klasiéni model suvise
naivan i da ne obuhvata mnoge posmatracke ¢injenice, on se odrZao
do danas kao prva aproksimacija za sve dopune i semi-empirijske
konstrukeije koje su u njega ugradivali mnogi autori u cilju boljeg
slaganja sa posmatranjima. Veliki je broj autora koji su se bavili
ovim problemima tokom &itavog XX veka. Da pomenemo samo neke
od njih: Schwarzschild, Milne, Chandrasekhar, Biermann, Unsold,
Bohm-Vitense, Sobolev, Thomas, Auer, Mihalas, Parker. Imena koja
smo pomenuli su ona nezaobilazna u teoriji zvezdanih omotaga. Samo
citiranje imena svih znadajnijih autora ispunilo bi bar dve stranice.
Jo% bi vise prostora trebalo da bismo pobrojali sve njihove ideje 1 do-
prinose teoriji. Zbog toga éemo se ograniéiti na one esencijalne. To je
uvodenje ne-termalnog polja brzina, mehanizma ne-radijativnog za-
grevanja 1 magnetnog polja kao uzroka aktivnosti. Ovde ne mogu
a da ne pomenem jedno zapazanje koje se pripisuje Van de Hulstu:
»Upadljiva je analogija izmedu magnetnog polja i seksa. U proslosti
se za njih znalo, ali se svaka diskusija o njima brizljivo izbegavala; od
nedavno oba su u centru paZnje i od njih se olekuje kljuc za reSenje
svih problema. Valjda ée ih buduénost postaviti na pravo mesto...”
Ako bi neko zapitao imamo li sada, na kraju XX veka, takav
model zvezdanih omotaca (oblast 3) koji na zadovoljavajuéi naéin
povezuje teoriju i posmatranje — odgovor je naZalost — negativan.
Takav model, adekvatan za sve zvezde, ne postoji. Najbolji modeli
su izradeni za zvezde na glavnom nizu H-R dijagrama i to posebno
za vrele zvezde, a posebno za hladne. Modeli se rade za stabilne,
nerotirajuée zvezde. Treba da se upoznamo sa najvaznijim aproksi-
macijama i idealizacijama koje i danas koristimo u teoriji zraéenja.

Aproksimacije i idealizacije

Problemi koje treba resavati toliko su komplikovani kako sa fizig-
kog tako 1 sa matematidkog aspekta, da su u opdtem obliku neresivi.
Stoga se uvode odredene aproksimacije i idealizacije. Za neke postoji
veée, a za neke manje opravdanje. U toku izlaganja uloZen je znatan
trud da se ukaZe na uéinjene aproksimacije 1 njihovu opravdanost,

odnosno neophodnost u resavanju postavljenih zadataka.

1. Stacionarnost ¢ hidrostatiéka ravnetefa. Ne razmatraju se
nestacionarni procesi kao sto je Sirenje ili saZimanje atmosfere, pulza-
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cije ili turbulencija. Zbog toga jednafine nemaju ¢lanove koji zavise
od vremena. Svi procesi su u hidrostati¢koj ravnotezi (HR): pritisak
gasa uravnotefava gravitaciju, pri éemu se zanemaruju kako kretanja
malih razmera (talasi, granulacija), tako i kretanja velikih razmera
(supergranulacija, diferencijalna rotacija).

2. Jedno-dimenziont planparalelni model. Podto se izvori energije
nalaze u zvezdanom jezgru, to su promene parametara stanja sredine
najveée u praveu radijusa. Zato se kod zvezda moZe koristiti sferna
simetrija. Ako u tankom sloju dr zanemarimo nehomogenosti, onda
zbog stacionarnosti i sferne simetrije, parametri stanja sredine zavise
samo od radijalnog rastojanja: T = T(r); p = p(r); p = p(r). To
probleme svodi na jednodimenzione, ali iskljuduje moguénost analize
struktura malih razmera. Tanak sloj dr daleko od centra (dr/r < 1)
razmatra se u planparalelnoj aproksimaciji (slika 1a). Ova aproksi-
macija se uspedno koristi za fotosferu zbog male debljine {d) u odnosu

na radijus zvezde (R.). Taj odnos je na primer kod Sunca d/Rg ~
1074,

Slika 1a.

3. U onim slojevima omotata gde dominira termalan oblik ener-
gije:
Ze?

P

3
§kT >

koristimo aproksimaciju idealnog gasa i odgovarajuée zakone raspo-

dele (Maksvel, Bolcman). -
4. Zbog malih brzina uglavnom se ne razmatraju relativisticki
efekti.

Teorija zraéenja ' 5

5, Zanemaruju se one fizicke velidine &ija je relativna vrednost
manja od 1072, To je odredilo kriterijume energetske i masene sta-
bilnosti. N primer, kod Sunca je M /M = 1071*/god. .

6. Na sada3njem nivou znanja, teorija nije u stanju da opise raz-
menu energije izmedu polja zradenja i hidrodinamickih procesa. Zbog
toga se ne opisuje interakcija radijativnih i ne-radijativnih procesa,
nego se posebno razmatra zragenje, a posebno konvekeija, pa se pro-
cenjuje moguéi udeo svakog mehanizma u prenosu energije.

Pored ovih op#tih aproksimacija, za posebne probleme uvode se
jo$ 1 dodatne.

Odmah mozemo reéi da su u zvezdanim fotosferama i to naro€ito
4 njihovim dubljim slojevima ispunjeni svi gore navedeni uslovi, §to
kod atmosfera nije sludaj. Zbog toga je teorija fotosfera mnogo uspes-

nija. To se najbolje vidi uporedenjem teorijskih i posmatrackih rezul-

tata..
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1.1. ZVEZDANE FOTOSFERE |

Fotosfera je najdublji sloj zvezde koji mofemo direktno da pos-
matramo. To je sloj najniZe temperature i najmanje jonizacije atoma.
Ona je najguséi deo omotaZa, pa su efekti odstupanja od termodi-
namicke (TR) i radijativne ravnotese (RR) zanemarljivi. Radijativni
fluks sa cele zvezdane povrsine L = f(R?,T*) je osnovna veliéiria ko ja
odreduje strukturu fotosfere. Osnovni oblik energije je termalni:

2
Sirs 29
2 r

Karakterie je neprekidni spektar sa plankovskom raspodelom i mak-

simumom u optitkom delu spektra. Radijus je dobro definisan, jer:

je prozraénost praktiéno do iste dubine na svim talasnim duZinama
(R # f(\)). Energija se iz zvezdanog jezgra, gde se proizvodi ter-
monuklearnim reakcijama (T > 10"K), kroz fotosferu samo prenosi,
pri éemu dolazi do preraspodele energije po frekvencijama i do pomer-
anja maksimuma, Sa dubinom se mogu menjati mehanizmi prenosa.
Dok je radijativni prenos dominantan u fotosferi, za zvezde hladnije
od F5 na veéim dubinama (7 > 1) postaje znatajna konvekcija. Te
takozvane konvektivne zome (CZ), koje leze ispod radijativne fotos-
fere, imaju odluéujuéu ulogu u formiranju i zagrevanju atmosfera.

Kriterijum za postojanje protoka energije iz dubljih slojeva ka
povrini je negativni gradijent temperature. Velidina tog gradijenta
odreduje mehanizam prenosa.

Zbog opadanja temperature sa pribliZavanjem gornjoj granici
(r = 0), u gornjoj fotosferi se formira apsorpeioni linijski spektar.
Medutim, kako je linijski spektar dominantan u zvezdanim atmos-
ferama, to éemo sve 3to je vezano za linijski spektar izloziti u poglavlju
Zvezdane atmosfere (1.2.), bilo da je reé o apsorpcionom ili emisionom
spektru. ‘

Kako smo rekli, fotosfern karakterise neprekidni spektar, zbog
toga e on biti predmet naseg izlaganja u ovom poglaviju. Da bismo
objasnili prenos energije kroz fotosferu i promene njenih osnovnih

parametara (p, p, T) sa visinom (fotosferski modeli), moramo prvo

da definisemo polje zraenja i veligine koje opisuju prenos energije (ko-
eficijenti emisije i apsorpcije). Zatim ¢emo refavati jednadinu prenosa

i+
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energije ukazujuéi na uzroke glavnih problema. Najzad, dacemo pre-
gled metoda i osnovnih principa izrade fotosferskih modela, sa po
jednim pritnerom za vrele i za hladne zvezde.

1.1.1. Osnovni pojmovi i zakoni

Polje zraéenja moZemo razmatrati na dva nagina, koristeéi inak-«
roskopski ili mikroskopski tretman. Pre svega tr.e‘t.)a da .deﬁmsem(?
osnovne velidine polja zragenja. To su: specifiéni z?ztenzztet, ﬂ.t.aks i
gustina zradenja. Da bi se opisala interakcija zrac":en_]‘a‘, sa r_riatefn_}om,
uvode se joi i koeficijent emisije i koeficijent apsorpeyje zracenja, kao
i opticka dubina. . -

Intenzitet zradenja je osnovna velidina polja zralenja. Da bismo
je definisali, uotimo negde u fotosferi jedan homo%g;en, p.lan—paral.eian
sloj (v. aproksimacije), kroz koji zralenje prolazi u svim praveima.
U takvom sloju malu proizvoljno orijentisanu povrfinu oznacimo sa
do (slika 2).

Slika 2.

U tagki P postavimo normalu 7, a pod uglom 6 pravu L, kojai je
osa elementarnog konusa &iji je prostorni ugao du{. Kako.m sv?,ke tac'kf
povriine do zrafenje ide u svim pravcima, to ée ono iz ’?a‘cke .f’ ici
u praveu L, a sa cele povrdine do svaka tacka ¢e propustit: zracenje
kroz elementarni konus otvora dw, &ije su ose paralelne praveu L.
Tako ée se formirati polubeskonatni konus otvora df2, ¢ija ée osnova
normalna na L u ta¢ki P biti do cosb. Ako kroz povrdinu docosf u
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vremenu df prolazi ukupna koli¢ina energije dF i to u uskom intervalu
frekvencija izmedu v i v + dv, onda specifiéni intenzitet zracenga ili
kraée intenzitet zracenja (1, ) definidemo kao:

. dE, R
I hg,lq!uao do cos 8dtdwdy’ G

T T et

Prema (1-1) je oéigledno da intenzitet zavisi od sledeéih argumenata:
I(P(z,y,2z),L,v,t). Zbog usvojenih aproksimacija, svi parametri u
jednom sloju imaju azimutalnu simetriju: 7 (P(z),8,v,t). Ako inten-
zitet ne zavisi od polozaja tacke P, takvo polje zragenja je homogeno,

a ako ne zavisi ni od pravca L u tacki P, onda je i izotropno.
Ukupni intenzitet definizemo kao:

R

e u]

1 [ 43

S S

Intenzitet ¢emo najéesée oznadavati sa I,, ali éemo imati na
umu njegovu zavisnost i od ostalih argumenata (z,8,t), narotito ani-
zotropiju zrafenja: [,(6). -

Energija polja zradenja se definise prema (1-1) kao:

dE, - I,do cos O8dwdvdt. (1-3)

Ukupna energija zratenja koja prolazi kroz povriinu do cos 8 u svim
pravcima, je: -
. dE, = dodvdt / L,(8)cos fduw. (1—-4)
4
Prostorni ugao izrazimo u sfernim koordinatama (slika 2a). Onda je
element povrsine sfere polupreénika R:

dS = R sin8ddy,

a prostorni ugao:

dw = %52: =sinfdfdyp, 0<6<x, 0 S’l.b S 27‘“.;:
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Zbog azimutalne simetrije, intenzitet zraenja ne zavisi od ugla,
1, te posle integracije po azimutu za prostorn ugao rmamo:

dw = 2r sin 8d8. (1~ 5)

Zamenjujuéi {(1-5) u (1-4) dobijamo za energiju:

mw
dE, = dodvdt2n / I,(6) cos 8 sin 8d6. (1-6)
rd :

Slika 2a.

Pravac zralenja (L) odreden je samo uglom 6. Za 6 < 7r/2i
dE, > 0, dok je za 8 > w/2, prema (1-6), d&, < 0. To ne znal
da je energija negativna. Fizicki to znaé.i da ukupno dE(0 < 8 < w)
predstavlja viak energije koja kroz povriinu .c.lcr u vremenu dt pm(%e.a iz
unutrasnjosti ka periferiji u odnosu na energiju koja kroz tu povriinu
prode u suprotnom smeru. ) _ ’ .

Fluks zraéenja (H,) je ukupna energija koja u svim praveima
prolazi kroz jediniénu povrdinu u jedinici vremena i u jediniénom
frekventnom intervalu:

o _ B
Y dodtdy’




R

10 Teorija zraéenja

Zamenom (1-6) fluks postaje:

H, = 2#][,,(6) cos  sin 8d6. (1-1)
0

Ako izvriimo integraciju po frekvencijama dobidemo izraz za ukupni

fluks:

H= nydv = QWf/Iy(B)cosﬁsinGdde.
0 00

Zamenom (1-2) dobijamo:

H =2r | I(8)cossinddd.

(1-8)

S — s

A L#£(8)

N\
AN

Slika 8.

Iz (1--8) sledi da je u izotropnom polju zradenja (I # I(8)) rezul-

tujuéi fluks kroz neku povrdinu nula (sl. 3). U realnim fotosferama

zradenje nije izotropno; zbog toga rezultujuéi fluks nije nula i usmeren
je u pravcu napustanja zvezde. To je jedini oblik u kome primamo
zrafenje sa zvezde, jer intenzitet sa raznih taaka povriine mozemo

primiti samo sa Sunca i onih objekata kod kojih vidimo konaéne di-

menzije, kao $to su magline, planete i sli¢no. Intenzitet u datom
praveu (bez dodatnih izvora emisije i apsorpcije) ostaje konstantan,

pa imamo: |
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bez obzira na rastojanje. To je oéigledno iz (1-1) i definicije fluksa,

I = E = const,

w v
jer i fluks i prostorni ugao opadaju sa kvadratom rastojanja. Zbog
toga se moZe smatrati da je Sundevo zralenje primljeno na gornjoj
granici Zemljine atmosfere istog intenziteta kao ono koje je napustilo
Sunéevu fotosferu (Iy). .

Fluks se Cesto oznagava i sa F = H/n da bi se oslobodilo mnozi-
telja .

Gustina zradenja (p,) je koliéina energije u jedinié¢nom frekvent-
nom intervalu i u jedinici zapremine (dV'):

L _ 4B,
o= Todv

Ako element zapremine napisemo: dV = docdt 1 ako je zraenje nor-
malno na do onda je:

don = dE, g_u_;_
Pv = Dvdocdt dw’
a posto je:
I = dE,
Y dodvdwdt’
to za gustinu zracenja dobijamo:
- Tdw
dp, = P

a posle integracije po svim praveirmas

m:%]a@@L

4w

(1-9)

Samo ako bi zradenje bilo izotropno, gustina zrafenja bi mogla
da se napiSe u obliku:

4
Pu = '_?T“Iv- (1 — Qa)
[54
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Na ovaj naéin smo osnovne veli¢ine polja zraéenja izrazili pomoéu in-
tenziteta zrafenja I,,. Pokudajmo da preciznije odredimo ovu veliéinu.

Intenzitet zralenja je rezultat interakcije zraenja i materije.
Ovaj se proces sa mikroskopskog aspekta prouéava pomodu kvantne
mehanike. Medutim, za re3avanje praktiénih problema koristi se
makroskopski prilaz (tretman). Ova dva prilaza mogu se uporedivati
ako se makroparametri sredine koju proucavamo prikaZu kao srednje
vrednosti njihovih mikroparametara. ‘

Ako sredina zraéi kao "crno telo” onda je intenzitet zracenja
funkcija samo frekvencije i temperature i naziva se Plankova funkcija
B,(T): :
2 1

g—
¢ ewr -1

I, =B, (T)=

Medutim, u realnim sredinama intenzitet zraenja nije izotropan i
predstavlja nelokalnu funkeiju fiziékih karakteristika sredine. Za prob-
leme teorije zracenja fizicke karakteristike sredine se mogu izraziti
pomotu koeficijenta emisije (j,) i koeficijenta apsorpcije (¢, ) zrade-
nja.

Koeficijenti emisije i apsorpcije zragenja

Ako je sredina homogena, onda procese emisije i apsorpcije zra-
¢enja moZemo prikazati njenim makroskopskim parametrima j, i ¢,
koji su funkcije fizickih karakteristika sredine. Zagrejani gas mase
dm 1 gustine p zraéi toplotnu energiju u svim pravcima. Ako unutar
fotosfere posmatramo zraenje takvog elementa mase kroz prostorni
ugao dw u vremenu dt onda ée taj element izragiti u frekventnom
intervalu v, v + dv energiju:

dE, = j,dmdwdvdt. (1~ 10)

Koeficijent proporcionalnosti naziva se koeficijent emisije. zraéenja
()

Gornji izraz moZemo napisati i kao emisiju elementa zapremine::

dE, = j,pdV dwdvdt,
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odnosno:
dE, = jupdsdodwdvdt. (1 —10a)
f) v

Energija koju element mase izraéi u svim pravcima i na svim
frekvencijama je:

dE = dmdt f | f judwdy, (1-11)
g 4 _
Ako izraz: -
j:_-/j,,dy (1-12)
O

definidemo kao ukupni koeficijent emisije i pretpostavimo da j, ne
zavisi od pravea (§), onda zamenom u (1-11) dobijamo:

cO

[ _dE
J "‘“‘/3“ Y= tndmdt’
0

(1 —12a)

Analogni izraz se moZe napisati i za emisiju elementa zapremine dV.

Ako posmatramo prolaz zradenja intenziteta I, kroz element
mase dm gustine p koja ne emituje nego samo apsorbuje zracenje,
onda ée promena intenziteta dI, biti srazmerna upadnom intenzitetu
zradenja I,, gustini sredine p i duZini puta koji prode:

dI, = ~¢,1I,pds. (1-13)

Koeficijent srazmernosti ¢, naziva se apsorpcions koeficijent i
odreduje veliéinu apsorbovanog intenziteta ili energije koja pripada el-
ementu mase dm. Qvo zradenje je ograni¢eno na neki interval frekven-
cije v,v + dv. Ako umesto promene intenziteta dI, (sl. 4) pratimo
promenu energije dE,, imaéemo relaciju sli¢nu formuli (1-13), koja

zbog (1-3) i za § = 0 moZe da se transformise u oblik:
dE, = —¢,E,pds = ~¢,I,pdsdodwdvdt. (1~ 13a)

Integracijom formule (1-13) duZ puta s dobijamo:

“f(f)upds
I, =Ce 0
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Kox;zste?nta integ?acije je C = I?, odnosno to je intenzitet upadnog
zratenja na granici apsorbujudeg sloja. Tako smo dobili poznati oblik
slabljenja intenziteta zraenja koje prolazi kroz sredinu bez emisije:

- j by pds

I, =1I0¢ o = Ile™™, (1-14)

: Prol?u:skom kroz apsorbujudi sloj intenzitet zradenja opada po ekspo-
nencijalnom zakonu.

e

Slika 4.

Clan u eksponentu (bez znaka) naziva se opticka dubine. To je

bezdimenzioni parametar koji je mera apsorpcije zrafenja i oznacava
se sa Ty:

Ty = /gﬁ,,pds. ‘ (1-15)
0

Za istu geometrijsku dubinu, opti¢ka dubina 7, moe biti veéa ili
manja, 5to zavisi od proizvoda ¢, p &ja se reciproéna vrednost naziva
srednja slobodna putanja zradenja (L, ):

Ly = o—. (1 - 15a)

Qva .velié.ir.za, predstavlja srednju putanju koju prede foton pre |
nego sto 1zvrsi interakeiju sa ¢esticom i odgovara srednjoj slobodnoj

il
[
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putanji Sestice koja je u kineti¢ko]j teoriji gasova definisana kao sred-
nje rastojanje koje prede Cestica izmedu dva sudara. Akoje L, malou
poredenju sa dimenzijama sistema, onda se takva sredina zove optick:
gustd, a ako je L, veliko onda se takva sredina naziva opticki retka.

Iz formula (1-15) i (1-15a) je odigledno da optitku dubinu (7;)
kao i srednju slobodnu putanju zraéenja (L,) odreduje veli¢ina ko-
eficijenta apsorpcije. Kao makroskopski parametar, on pokazuje sa
kolikom efikasno&éu sredina preuzima energiju iz polja zratenja. Zbog
toga on zavisi od stanja sredine:

¢ = ¢(p,T).

Koeficijent apsorpcije se jo§ zove i meprozracnost. lzuzetno je
znadajan u teoriji zraenja, pa éemo se problemu njegovog izracuna-
vanja vraéati nekoliko puta, u zavisnosti od tretmana koji se koristi.
Njegova velika vrednost &ini fotosferu opticki gustom sredinom. Skoro
celokupno zragenje fotosfere u kontinuumu dobijamo sa malih dubina
r, < 1. Iz dubljih slojeva 7, > 1 izlazi tako malo zrafenja da je
donja granica fotosfere za sve zvezde negde oko 7, = 2. Za razlidite
frekvencije (v) menja se i vrednost opti¢ke dubine zbog frekventne
zavisnosti koeficijenta apsorpcije. Tako je zbog

¢ = (v, p,T)

opti¢ka dubina razli¢ita za razne talasne duZine. Sve tatke na isto]
geometrijskoj dubini imaju iste karakteristike.

U formulama (1-13) i (1-15) koeficijent apsorpcije je raéunat po
jedinici mase. Zbog toga se zove maseni i ima dimenzije ¢, [cm?g].
Medutim, koeficijent apsorpcije se moZe racunati i po jedinici zaprem-
ine. Takav zapreminski koeficijent apsorpcije ima dimenzije [em™] i
racuna se po formuli: .

Gy == NKy

(1 — 15b)

gde je:

n — koncentracija (broj éestica u jedinici zapremine, [em™®))

r, — verovatnota da se zrafenje apsorbuje u jednoj Cestici, tzv.
»popreéni presek” [cm?] za apsorpeiju.

Apsorpcija se moZe racunati i u zadatom praveu, pa se koeficijent
apsorpcije odreduje po jedinici duZine puta. On ima iste dimenzije
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kao i zapreminski: afcm™!], pa se optitka dubina za oba koeficijenta
definide formulom istog oblika: S

g
Ty = /a,,ds.
0

Zbog izuzetno velikog znagaja koji ima u teoriji zradenja, koefi-
cijent apsorpcije se kao mikroparametar sredine preciznije odreduje
pomocu klasi¢ne i kvantne teorije. To éemo izloziti u poglavlju 1.1.5.
Ovde ga posmatramo kao makroparametar sredine koji zavisi od
frekvencije i stanja materije kroz koju prolazi zradenje (1-15b).

Kao takav on se sastoji od dva &élana. Jedan potite od prave
apsorpcije (¢,p), a drugi od rasutog zracenja (4,,):

¢v s ¢yp + qbus-

Rasejanje (scattering) zratenja u nehomogenim sredinama potice
od opti¢kih prepreka koje su reda talasne duzine zracenja. Takva je
na primer Zemljina atmosfera. Pojave rasejanja svetlosti u njoj su
vazne i dobro prouéene. Medutim, u zvezdanim fotosferama rasejanje
mozemo smatrati fenomenima drugog reda i zanemariti odgovarajuéi
koeficijent:

(1—15¢)

Pvs K Pup.
Zbog toga se koeficijent apsorpcije odnosi samo na pravu apsorpciju:

ﬁf’u = ¢vp;

pa emo ga tako i tretirati kroz celo poglavlje o zvezdanim fotos-
ferama. '

1.1.2. Jednatina prenosa zracenja

Intenzitet zraéenja (I,) koje prolazi kroz sredinu koja i apsor-
buje i emituje menja se na celom svom putu. Nad zadatak je da

nademo jednaéinu koja definise tu promenu, a zatim da je refimo. Ta

jednadina je poznata kao jednadinag prenose zradenja 1 ustvari pred-

stavlja zakon odrianja radijativne énergije.
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Ako zradenje prolazi kroz elementarni cilindar, koji. jfa shematsk%
prikazan na slici 5, i ako pretpostavimo da se unuta:r cﬂmdra’ nalazi
sredina gué’fine p koja i apsorbuje i emituje zracenje, om%:':? ée kroz
osnovu I toga cilindra povriine do i visine ds prema relaciji (1-3) u*
vremenu .dt da prode energija:

dEv = Iydgdtddydt,

pod uslovom da zragenje pada normalno na osnovu I cilindra. Ener-
gija koja napusta cilindar kroz osnovu II je:

dEy = dEu + dEsop.emis. - dEsop.aps.

Slika 5.

Prema (1-10) imamo da je:
dEsop.emis. = Jydmdwdvdt = j,pdsdodwdydt,
a prema (1-13a) i (1-3): |
dEsep.aps. = by Evpds = L ¢y pdsdodwdvdt.

Zratenje koje napusta cilindar kroz osnovu II moZemo 1zraziti preko
promene intenziteta odnosno energije zracenja:

dB; = (I, + dI,)dodwdydt.
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Kada sve ove izraze zamenimo u gornjoj jednaéini dobiéemo malo
glomazan oblik: : : '

(I, + dI,)dodwdvdt = I,dodwdvdt + j,pdsdodwdydi—
— Iy ¢, pdsdodwdvdt,

koji posle sredivanja postaje

dly, = j!/pds - Iyﬁf’updS,

odnosno:
dl, .

I =P~ Ldup. (1 —16)

. Tako smo dobili jednaginu prenosa koja opisuje promenu inten-
ziteta fzra,éenja pri prolasku kroz sredinu koja i apsorbuje i emituje
zFiaéenJ?’ Qva Jednaéina se primenjuje na mnoge probleme interak-
cije zratenja sa materijom (mehanika, optika, nuklearna fizika itd.).
Ako jednadinu prenosa Zelimo da koristimo kod zvezdanih fotosfera
onda se uvek sredemo sa pojmom dubine h koji oznaiava debljim;
fotosferskog sloja u pravcu normale koja se poklapa sa radijusom, a
usmerena je prema centru zvezde. Pravac zralenja L obicno se ,ne

poklapa sa pravcem normale 71, veé zaklapa neki ugao 0. Zbog toga
element puta ds postaje |

ds = —dh/cos8 ,

gde znak m%nus stoji zbog suprotne orijentacije normale 7 i dubine
h, kako se vidi sa slike 6.

=2
=

- Slika 6.

o
G

s
it
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U fotosferi su opticka 7 i geometrijska i dubina isto orijentisane:

dry, = ¢, pdh = aydh. (1~ 16a)
Ako koristimo skalu geometrijskih dubina dh umesto ds onda jedna-
¢inu prenosa (1-16) imamo u obliku:

dI,(8) cos 8

= (1 — 16b)

= L,(0Ypup — Juvp-
Ponekad se uvodi smena cos 8 = g, ali mi éemo zadrzati gornji oblik,
da bismo uéinili odiglednim zavisnost intenziteta zracenja od pravca,
tj. anizotropiju polja zracenja.

" Pre nego §to predemo na refavanje jednacine prenosa, treba da
definidemo ravnoteZu zralenja, jer je to jedan od uslova zvezdane
stabilnosti. ‘

1.1.3. Ravnoteza zracenja

Fotosfera zvezde zadriava stalnu temperaturu zato sto se koli¢ina
energije (dE_) koju oslobodi (emituje) svake sekunde nadoknaduje iz
unutragnjosti (dEy) upravo u istom iznosu. Ta termalna ravnoteza
mora da se odriava na svakom fotosferskom nivou. Pa i svaka ele-
mentarna zapremina u fotosferi, dV, mora da primi upravo onoliku
koli¢inu toplotne energije koliku i emituje u svakoj sekundi:

dE, = dBE..

Bilo koji porefneéaj toplotne ravnotese doveo bi ili do zagrevanja
ili do hladenja fotosfere, a to nije primeceno kod stabilnih zvezda.
Ukupan energetski fluks mora da ostane konstantan na svakom
nivou: '
dH .. dH
e = il —— =
dh dr
Poito se u fotosferi oko 99% ukupne energije prenese zrafenjem,
onda moZemo napisati da. je: '

0.

ngzrm L

7 4w R?’

(1 — 16¢)
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Konvektivni mehanizam (granule) uéestvuje samo sa oko 1% u pre-
nosu energije. Zbog toga se energetska ravnotesza u fotosferi svodi na
radijativnu, tj. ravnotefu zradenja.

Ako upored1mo definicije za dE; i dE_ sa energijom zraéenja
kako smo je do sada definisali, vidimo da dE;. odgovara energiji koja
se apsorbuje u vremenu df u zapremini dV, dok dE.. odgovara energiji
koju emituje (izradi) u istom vremenu ista zapremina. Ako posma-
trani element zapremine ima masu dm onda je koli¢ina energije koju
taj element emituje u intervalu. dt prema (1-11):

- = dmdt jf f jydwdy.
: G 4w

Da bismo veli¢inu dE. napisali u ovakvom obliku, moramo element
zapremine dV, &ija je gustina p, da posmatramo u sredini koja ga
okruzuje. Koli¢ina energije koja se apsorbuje u elementu mase dm =
pdsdo za vreme dt unutar prostomog ugla dw u intervalu frekvencije
v,v + dv iznosi kao 1 dBqop aps.: :

dE+(v, 8) = I »$ypdsdodwdtdy = dmdtI qBI,dwdv
Posto se kod stacionarnih zvezda energetskl reZim ne menja:

dE.... = dE+

to éemo za element mase dm u intervalu vremena (t,t + dt) imati:

dmdt]ijdwdumdmdt// L, ¢ypdwdy,

0 4rm

/[jvdLUdV:]fIy¢ydedV.
0 4x L0 4w .

Dobijena veza se naziva jednalina ravnotefe zradenja.

odnosno:

a-m
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Pokazimo sada da pri ravnote#l zradenja, integralni fluks os-
taje konstantan na svim nivoima fotosfere. Da bismo ovo dokazali,
posluziéemio se jednaéinom prenosa u obliku (1-16b}:

dI,(8) cos g _

Ako pomnoZimo obe strane jednadine sa dwdy 1 izvr§imo integraciju
po celoj sferi i celom spektru, dobidemo:

;H Z:[ L.(6) co§ fdwdy = é]o4[(fy(9)¢p —ju)dﬁ?du

Zhog uslova ravnoteZe zradenja (1-17), desna strana gornje relacije
je jednaka nuli, §to znaéi da je veli¢ina pod znakom diferenciranja na
levoj strani konstantna, a ona predstavlja ukupni fluks:

H= f/I,,(G) cos Adwdy = const. (1-18)
0 4

Pri tome ne treba, zaboraviti sledeée:

1) Izvoden_]e se zasnivalo na pretpostavm o pla,napa,ra.lelnm geomet-
riji.

2) Ako ukupan fluks F' = H/x osta,Je konstantan, to ne znadi da
mu se spektralni sastav ne menja. Naprotiv, monohromatski
fluks se menja sa dubinom, tako da u dubljim slojevima fotosfere
preoviaduje zragenje kraéih talasnih duZina.

Jednadéinu ravnotefe zrafenja moZemo napisati mnogo jednos-
tavnije pod uslovom da je zralenje izotropno (I, # f(8)), a to je
moguée pod uslovom da vlada termodinamicka ravnoteza (TR).

Ako za ukupni koeficijent emisije zrafenja iskoristimo izraz (1-

12):
o
j= ] jud
J
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i pretpostavimo da koeficijent apsorpcije ne zavisi od frekvencije (tako
da je ¢, = ¢), jednadina (1-17) postaje:

o
47rj=q5ff,,dv]dw,
G 4T

m:jlff,,dv::I. (1—19)
0

odnosno:

Jos je Kirhof (1859) otkrio da u uslovima TR odnos koeficijenta
emisije 1 apsorpcije zrafenja predstavlja funkciju koja je ista za sva
tela i zavisi samo od temperature 7. Znatno kasnije (tek 1900) Plank
je otkrio oblik te funkcije u idealizaciji ”crnog tela”:

2m8 1

err — 1

Ako je intenzitet zracenja ”plankovski”

= B, (T), (1 —20qa)
onda ravnoteza zrafenja postaje:
. co oo '
2 - / Ldy = f B,(T)dv = B(T) = 21*, (1—21)
0 0
gde je:
_2r%kt
~ 15cZh3

Pri termodinamitkoj ravnotezi {TR) polje zradenja je homogeno
i izotropno, a intenzitet zralenja je opisan Plankovom funkcijom.
Nema promene zrafenja ni u vremenu ni u prostoru. Pod tim uslovi-
ma gustina radijativne energx_]e 28, monohromatsko zralenje je prema

(1-9a):

8thy? 1
AT ——-B T = . -
puT) = B, (1) = T (1 -210)

L

|

A
|
f
|
|
N
N
|
i (
o
o
B
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Posle integracije po frekvencijama dobijamo Stefan-Bolemanov zakon:

4 2ntk*
p(T) = ?mTé = aT4, (1 — 22)

gde je:

a=—.
[

Obe konstante, i a i o, éesto se nazivaju Stefan-Bolcmanove, mada su

oni odredivali samo konstantu o i to Stefan (1879) eksperimentalno,

a Bolcman (1884) teorijski, pa bi samo ona trebalo da nosi njihova

imena.

U sredinama u kojima nije ispunjen uslov TR energija se prenosi
zraenjem ako se energetska ravnoteZa ostvaruje ravnoteZom zracenja.
Takav je sluéaj u zvezdanim fotosferama (1-17), gde zralenje nije
izotropno: I, # B,(T).

Radijativna energija "teée” kroz zvezdanu materiju brzinom pre-
nodenja:

For dpgr

c :—L” dr’

gde je: .
Fyr — fluks zratenja (radijativai ﬂuks)

Ly = 1/¢,p (prema 1-15a) - srednja slobodna putanja. zradenja,

dp,: /dr gradijent pritiska zragenja suprotno orijentisan u odnosu
na fluks Fy;, zbog ega se javlja znak minus,

por = 3aT*,

a = 4¢ /¢ prema (1-22).

Prema tome (v. zadatak 1.7.) brzinu prenofenja moZemo napisati

u obliku:
A Fpe 4oa ngT

c 3¢,,p dr’

a fluks zracenja:

4acT?dT 160T® dT
o _zoeltel | Do ed 123
Fu=—3 ¢up dr 3¢up dr ( )

Fluks zraéenja je usmeren suprot'no gradijentu temperature.
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U zvezdanim fotosferama je temperatura bliska tzv. efektivnoj

temperaturi Ter. To je ona veli¢ina koju odreduje konstantan ukupni
fluks zvezde (1-16c):

L
H=nFy = —= = oTh,
BT (1~ 23q)
Tet == const.

U fotosferama je T' & To;. U njima dolazi do tzv. "slobodnog
pr.enosa,” radijativne energije, 5to nije sluéaj u zvezdancj unutrasnjo-
stx..' Tamo je zbog T' > Tu brzina prenoSenja tako mala da je, na
primer, za Sunce potrebno 10-30x10° godina da radijativna energija
iz centra Sunca stigne do fotosfere, a zatim se slobodno izradi.

1.1.4. Hipoteza o lokalnoj termodinamickoj
ravnotezi (LTR) ' -

Sta u stvari znadi termodinamicka ravnoteza (TR)? To je ideal-
. -n - , ! * . L * - +
izacija kao i "crno telo”. Za jedan sistem &estica i zradenja kazemo da
je u stanju potpune termodinamicke ravnoteze (TR), ako samo jedna
!;emperaﬁum T odreduje i kretanje estica i zrafenje i ekscitaciju 4
jonizaciju Cestica. . :

Najpotpuniju informaciju o stanju &estica pruzaju funkcije raspo-
dele: : ' - "

fa(ﬂ:; y';v By Vg, Uy, Vg, t) '

ili krade fo(7,7,t), gde o oznadava vrstu éestica u okolini date tatke
(2,9, 2, V¢, vy,v,) u trenutku .

U termodinamigkoj ravnotesi raspodela svih estica (atoma, jona
i elel.itrona) po brzinama je Maksvelova, raspodela atoma po stanjima
f:ksczta,cije se opisuje formulom Bolcmana, po stanjima Jjonizacije —
jednadinom Saha, a raspodela energije fotona po frekvencijama je
data formulom Planka. i |

Maksvelova funkeija raspodele u opstem slu¢aju ima oblik:

g
o
i
i
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gde je nqo(F,t) — koncentracija tj. broj Cestica vrste a u elementu
gapremine (d°r = dzdydz) u momentu t. Ako postoji TR onda
Maksvelovd funkcija raspodele ima istu vrednost temperature (T =

const) za sve Gestice (atome, jone, elektrone) i nema makroskopske °

brzine:
n
Ty = E ¥; = 0.
e

Postojanje makroskopskih brzina narusava termodinamicku ravnote-
#u. Ako je sistem u TR onda Maksvelova funkcija raspodele ima

oblik:
: m - 3/2 H..ézfm
gde je
[2ET,
Umax =
m

najverovatnija brzina estice za temperaturu 7. U ovom slué:;ju T
se ne menja. od tacke do taéke, veé je od mesta i vremena nezavisna
veliéina. Ona odreduje kretanje Zestica.

Svaki sistem teZi stanju TR. Ovaj spontani proces za funkciju
raspodele se zove maksvelizacije i ostvaruje se sudarima. Karak-
teristi¢no vreme maksvelizacije je istog reda velicine kao vreme slo-
bodnog kretanja &estice izmedu dva sudara.

Ako se materija nalazi u ravnoteZi sa zrafenjem, onda ista tem-
peratura T}, koja prema funkeiji raspodele (1-24) odreduje brzine .

kretanja Gestica, Plankovom formulom (1-21a) odreduje gustinu zra-
Zenja:

_ 8rv?:  hv
= s 1
Ty = Ty.

Prema Maksvel—Boicmanovoj statistici broj atoma n energije £ u
1em?® dat je formulom: ;
GADgp

[ H
,\'\:,-\_C"g‘ ¢ A {;/} ﬂﬁ /P),S / T . i i
57 A e
. /

elow Mo | Jonsea felp s (0T
‘\i‘ P

akli

=y
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Posto na nekoj temperaturi T'g nisu svi atomi u osnovnom stanju,
Bolcman je jod 1872. godine nasao da se raspodela atoma po diskret-
nim nivoima moZe izracunati pomoéu formule:

nz g; e....... X‘;T;]. , (1 . 25)
{31 91

gde je:

n; ~ naseljenost i-tog nivoa.

n1 — naseljenost osnovnog nivoa.

gi 1 g1 — statistike teZine odgovarajuéih nivoa.

Xi — X1 — energija ekscitacije i-tog nivoa.

k - Bolemanova konstanta.

T'p — Bolecmanova temperatura.
NajniZi osnovni nivo energije atoma smo oznadili kao n = 1; njegova
energija je nula x; = 0 pa zbog toga u eksponentu ostaje samo y;.

Izraz (1-25) naziva se Bolcmanova formule. U njoj je Bolemano-
va konstanta k = 1.38 x 10" *%erg/K.

Kada k i x izrazimo u istim jedinicama (eV) i Iogarztmujemo
(1-25), dobiéemo:

5040 |
log — log — - Xi(eV)—-——- (1 —25a)

U praksi je uobicajena oznaka 6 = loge/kTp = 5040/Tg, pa imamo:

i g: .
log — = log = — fy;. 1— 256
log — =log_~—~ Ox - ( )

Da bi se izraéunao broj atoma u ekscitiranom stanju n;, potrebno
je znati temperaturu T'p i obilnost odgovarajuéeg hemijskog elementa
u osnovnom stanju ni. Kako se vidi iz formule (1-25) broj atoma u
ekscitiranom stanju eksponencijalno raste sa porastom temperature.
Sva stanja ekscitacije atoma (vezana stanja) karakterite F < 0.

Da. bi atom prefao u stanje pozitivne energije F > 0, treba mu

dodati energiju. To se moZe uéiniti na razne nadine. Ako se energija

dodaje zagrevanjem i pri tome atom prelazi iz £ < 0 u stanje £ > 0
kazemo da se vrii termiéka jonizacija. Broj jonizovanih prema broju
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neutralnih atoma mo#e se izra¢unati formulom koju je dao indijski
naudnik Saha:

ot

nt _ 2L£(2wkaj)3/2 e—k—’%

ny Mg §1 h3 ’ (1 - 26)

gde je:

ne — broj slobodnih elektrona u lem?®.

n¥ — broj jona u osnovnom stanju u lem?®.

m — masa elektrona.

gt — statisti¢ka teZina jona.

g1 — statisticka teZina atoma u osnovnom stanju.

X; — energija jonizacije iz osnovnog stanja.

Formule Scha se moze dobiti iz (1-25) ako kvantna stanja dop-
unimo stanjima sa E > 0 i obraéunamo odgovarajule statisticke
tezine. '

Ako umesto broja slobodnih elektrona u lem? (n.) uvedemo pri-
tisak elektrona:

De = nekTa

onda formulu Saha moZemo napisati i ovako:

+ + 3/2(LT\5/2. -m.><'
o 2g__l(27rm) ?,(kTJ) ¢ T (1—-27)
™ g1 Pe h

Kada logaritmujemo i zamenimo konstante imadéemo:

" Y 5040
logw Iogw——-i-log}«}»zlogT ~logpe — x; T;

27{1)

Za sistem Zestica i zrafenja kaZemo da se nalazi u potpunoj TR
ako su sve &etiri temperature Ty, Ty, T i T; medusobno jednake
odnosno, postoji samo jedna temperatura koja odreduge sve navedene
procese: RO g 0

Tk—TQ—-«-TB——T T. (1—28)

U takvoj sredini intenzitet zradenja ne zavisi ni od mesta ni od
pravca. U tom sluéaju jednatina prenosa:

dl, cost .
'——dh—“ =L, Qup =~ Jup,
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zbog
dI,
I, = const, = 0,
postaje
jvp = qubvpa
odnosno:

-ji =1, = f(»T).
Realno polje zragenja fotosfere se znatno razlikuje od polja zra-
Zenja pri TR. Postojanje fluksa zradenja ukazuje na to da intenzitet
zradenja nije izotropan: I, = f(8). Zbog toga se ne moze govoriti
o postojanju termodinamicke ravnoteze 1 celoj fotosferi. Medutim,
uvek mo¥emo pretpostaviti postojanje proizvoljno male zapremine u
kojoj su zradenje i materija u ravnote?i na lokalnoj temperaturi T:

iﬂ’; =BT (1 - 29)

Intenzitet zracenja vise nije izotropan (I, # B,(T')) i nalazi se reSava-
njem jednadine prenosa (1-16b) uz koriséenje relacije (1-29). Ovo
se naziva hipoteza o lokalnoj termodinamickoj ravnotesi (LTR) koja
znatno pojednostavijuje teoriju fotosfera. Bez ove hipoteze izraéuna-
vanje polja zradenja u fotosferi za razli¢ite frekvencije bilo bi iz-
vanredno tesko. Ona pretpostavlja da su osobine materije i zracenja
onakve kakve bi bile da je TR uz lokalne vrednosti temperature 1
pritiska. Ako uporedimo relacije (1-29), (1-19) i (1-21) vidimo da
je prva za monohromatsko zrafenje, dok su druge dve za ukupno
zradenje. Ova hipoteza ima viSe opravdanja u dubokim slojevima
fotosfere. Sa koliko se opravdanja ona primenjuje na povrdinske slo-
jeve zvezdanih fotosfera pitanje je na koje teorijska astrofizika ne moze
lako da odgovori. Medutim, moZemo sa sigurnodéu tvediti da su uslovi
u zvezdanim atmosferama takvi da je hipoteza o LTR neprimenljiva.
Na primer, zraéenje u Sunéevoj koroni i elektroni na kojima se to
zradenje rasejava nisu u lokalnoj termodinamickoj ravnotefi, pa se za

izradunavanje intenziteta zraenja ne moZe primeniti relacija (1-29). -

To znaéi da iz intenziteta rasejane svetlosti ne moZemo izralunati
kineti¢ku temperaturu elektrona u koroni.

_:. ;
::5
i
i
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U zvezdanim fotosferama koristimo hipotezu LTR kao dobru
aproksimaciju, §to su potvrdila i posmatranja. Kao jedan od primera,
moFemo na¥ésti izratunavanje broja ekscitiranih i jonizovanih atoma
vodonika prema broju atoma u osnovnom stanju ny. Za Sunéevu fo-
tosferu, zbog relativno niske temperature, dobijamo da je taj odnos: ,

Za detalje pogledati zadatke na kraju poglavlja.
Dobro slaganje izraé¢unatih i posmatranih rezultata svedoti o pri-
menljivosti LTR u zvezdanim fotosferama.

1.1.5. Emisija i apsorpcija
u neprekidnom spektru

Kada smo govorili o apsorpciji i emisiji zratenja u materiji mi smo
ove procese prikazivali makroparametrima sredine: koeficijentima ap-
sorpcije (¢, ) 1 emisije (j,) zracenja, ne razmatrajuéi fizicke procese
u atomu koji ih odreduju. I mnoge do sada koriséene formule (1-19),
(1-24), (1-25) dobijene su znatno ranije nego 5to je Bor (1913) dao
model vodonikovog atoma koji uz odredene modifikacije koristimo i
danas. Pre nego 3to predemo na izradunavanje koeficijenta apsorp-
cije treba da definiemo mehanizme koji izazivaju apsorpciju energije
u kontinuumu i da odredimo neke veli¢ine koje smo pomenuli u for-
mulama Bolecmana (1-25) i Saha (1-26). U tom cilju éemo koristiti
shemu energetskih nivoa prikazanu na slici 7.

Ako sa n = k oznatimo visi, sa n = ¢ niZi energetski nivo, a sa
n = 1 osnovni, onda foton energije hv;; koji se apsorbuje u atomu
dovodi do njegove ekscitacije. Zbog toga se unutrainja energija u
atomu povecava za

hvir = Xk =~ Xi : (1-30)

gde su x 1 x; energije ekscitacije atoma koje odgovaraju nivoima k 1
i
Za n—ti nivo, energija ekscitacije je:

1
Xn = onn(l - ;"2‘):




30 Teorija zradenja

gde je:

Xjon =-13,6 eV energija jonizacije vodonika.
‘Tako, za prvi nivo ekscitacije (n = 2) dobijamo energiju: y; = 10 2
eV, za slededi xy3 = 12,1 eV, itd. sve do granice jonizacije. Broj raznih
moguénosti da se ostvari isti energetski nivo naziva se statisticke
tesina (g).

slebodno—slobodni prelazi

LU TR

n=k Xk
. J, hv=x.—X T :
n=j X
vezano—vezani prelazi
vezano—slobodni preiazi
L . h]./::xio!-,'i‘%‘m\"z :
n.:I ' ‘ ‘ x1=0

Slika 7.

Svi prelazi unutar jonizacione granice su vezano-vezans bilo da
se vre uz apsorpciju ili emisiju energije (sl. 7). Oni definidu Hnijski
spektar odredenih frekvencija. Sve dok se elektron nalazi vezan u
atomu, njegova energija je E < 0. Linijski spektar karakterise zvez-
dane atmosfere, pa éemo se na njega vratiti u poglaviju 1.2.2.

Ovde éemo detaljnije analizirati neprekidni spektar sa aspekta
procesa u atomu i odgovarajuéih mikroparametara, posebno onih
koji definidu koeficijent apsorpcije. Sve procese koji dovode do ap-
sorpeije (odnosno emisije) u neprekidnom spektru moZemo svrstati
u dve grupe. To su vezano-slobodni (slobodno-vezani) i slobodno-
slobodnsi prelazi u atomu (sl. 7). Atom se mo#e naéi u stanjima sa
pozitiviom energijom (E > 0) ako njegov elektron nije vise vezan za
atom. Prelaz atoma iz stanja negativne u stanje pozitivne energije.
naziva se jonizacija atoma i vr#i se vezano-slobodnim prelazima elek-
trona. Ako se takav prelaz izvrsi pod dejstvom zradenja, onda se taj

P
SE
g
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proces naziva fotojonizacija i moZe se prikazati jednaéinom fotoefekta
(Ajnstajn, 1905): _

o 1

' —mu?, ' (1 — 30a)
2
gde je Xjon — energija jonizacije atoma iz osnovnog stanja; Xjon — Xk
— energija jonizacije atoma iz k-tog stanja; v — brzina slobodnog elek-
{rona; m — masa elektrona. Pri ovakvom procesu vrdi se apsorpcija
energije u neprekidnom spektru, jer apsorbovam foton hv moZe imati
bilo koju vrednost energije samo ako je ispunjen uslov:

hv = Xjon = Xk T

hV > onn-

Proces suprotan jonizaciji je zahvat slobodnog elektrona od stra-
ne jonizovanog atoma. Ovaj se proces naziva rekombinacije. Taj
slobodno-vezan prelaz u atomu vrsi se uz emisiju zracenja. Kako je
slobodni elektron mogao imati razli¢ite vrednosti energije pre nego
§to je zahvaden na neki od energetskih nivoa u atomu, to emitovani
fotoni mogu imati razli¢ite frekvencije.

Pored fotojonizacije i rekombinacije, apsorpcija i emisija zracenja
u neprekidnom spekiru nastaju i slobodno-slobodnim prelazima elek-
trona. Svaki sudar slobodnog elektrona sa atomom, jonom ili elek-
tronom izaziva promenu njegove brzine, odnosno energije (zakotno
zraéenje — Bremsstrahlung):

1 1
hv = -2-mv1 zmvg | (1 — 300)
Jasno je da se u ovakvim procesima mogu apsorbovati odnosno
emitovati fotoni bilo koje frekvencije.
Verovatnoée svih navedenih prelaza karakteriu se odgovarajuéim
koeficijentima apsorpcije i emisije zracenja.

Koeficijent apsorpcije

"Da bismo nasli velid¢inu koeficijenta apsorpcije koji se javija u
svim problemima prenosa zraéenja (1-15, 1-16, 1-23), definisacemo
prvo atomski koeficijent x, za vodonikov atom. Vodonik je najobil-
niji element u zvezdanim fotosferama, pa je i najvazniji u apsorpciji
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zrafenja. Sem toga, on je i najjednostavniji atom, pa se pomoéu
teorije moze izradunati njegov koeficijent apsorpcije.

Treba da uspostavimo vezu izmedu makroparametara, teorije zra-
¢enja i mikroparametara klasi¢ne i kvantne teorije. U tom cilju koris-
timo oblik koji smo pomenuli ram;e ka.d smo definisali zapreminski
koeficijent apsorpcxje Uy
~ Ako sa &;, oznadimo koeficijent apsorpcije svih fotona frekvencije
v u jednom atomu u i-tom stanju, onda ée zapreminski koeficijenat
apsorpcije fotona frekvencije v za i-to stanje biti:

Uiy = Nikip,
gde je n; — broj atoma u i-tom stanju u jedinici zapremine. Za-

preminski koeficijent apsorpcije izazvan celokupnom fotojonizacijom
atoma u jedinici zapremine (sumiranje po svim vezano-slobodnim

prelazima) biée:
’ o0
= E Nikiy,

t==1p

(1-31)

gde se iy odreduje iz uslova i > iy ako vasi nejednakost by > Xi-

Slobodno-slobodni prelazi u atomu daju zapreminski koeficijent
apsorpcije koji moZemo oznaditi sa &/ i koji je srazmeran broju slo-
bodnih elekirona (n.) i broju jonizovanihi atoma (nt) u jedinici za-
premine.

Ukupan zepreminski koeficijent apsorpeije o, nastao vezano-
slobodnim i slobodno-slobodnim prelazima, definise se, prema tome,
relacijom:

oy = 0, + a. (1-32)

Da bi se izratunali koeficijenti apsorpcije ¢, i o/, neophodno je znati
talasne funkcije atoma i za stanje E < 01 za stanje E > 0. NalaZenje
ovih talasnih funkcija je vrlo slofen zadatak koji je refen samo za
najjednostavnije slucajeve (vodonikoy atom). Kvantna mehanika za

koeficijent apsorpcije jednog vodonikovog atoma za i-to stanje daje
sledeéu formulu: : :

64ntmel® 1 1 11

v =3 Tane B~ O (1-33)

o e L R

LU SR R
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gde je: ,
C - konstanta
g(u, Ty~ Gaunt faktor, priblizno 1 za opticki deo spektra
i — kvantno stanje i ,
v — frekvencija
Koeficijent apsorpcije za vezano-slobodne prelaze je prema (1-31):

Znamwmcygzn, = (1 33a)
2——20 =g
a za slobodno-slobodne prelaze:
24728 kT 1 1 1
0‘.’:: == nen-i- e x ”nen+ T1/2 - (1 e 34)

3v/3ch(2rmkT)3/2 v3

gde je:

ne — broj slobodnih elektrona u 1 cm?®

nt — broj jona u 1 cm?

Da bismo izragunali o/, treba da znamo naseljenost :-tog nivoa,
n;, 5to moFemo dobiti iz (1-25a) i (1-27), ako eliminidemo ny. Tako
dobijamo koeficijent za vezano-slobodne prelaze:

gde je C' konstanta razli¢ita od C.
Ukupan zapreminski koeficijent apsorpeije dobiéemo prema, (1~
32) kada saberemo o), i aj:

1 - 1 i Xi 8
o, = n.nt TR E (79 10718 = Z eT+369x10)

z*—zo
- (1 — e”g_;) .

Poslednji €lan (1 — e‘%‘%‘) predstavlja popravku za negativnu apsor-
pciju, odnosno stimulisanu emisiju, koju treba urafunati kod svih
problema koji zahtevaju veéu preciznost.

ar|

(1 - 35)
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Kao sto vidimo iz formula (1-33a), (1-34) i (1-35), koeficijenti
apsorpcije za neprekidni spektar su slojene funkeije frekvencije (v),
temperature (T') 1 koncentracije naelektrisanih Gestica (nein™). Ako
1 pretpostavimo da u jednom fotosferskom slo ju male debljine vladaju
isti uslovi, oni se menjaju od sloja do sloja. Zbog toga izraunavanje
koeficijenta apsorpcije na putu zracenja krog fotosferu postaje izuzet-
no teko. Kako se taj problem resava ob Jjasnicemo u poglavlju 1.1.5.2.

MoZemo reéi da je problem, mozda, nesto laksi kod vrio toplih
zvezda, jer kod njih, zbog velikog broja slobodnih elektrona, apsor-
peiju odreduju samo slobodno-slobodn; prelazi, tj. &”. Kako opada
temperatura, tako raste uloga koeficijenta, o', tj. odnos o' /o' postaje
sve manji.

Kod hladnih zvezda javlja se jedan specifitan problem. Kako
vidimo iz dobijenih formula, apsorpciju vrie jomizovani ili eksciti-
rani (pobudeni) atomi. Posto je vodonik daleko najobilniji hemi-
Jski element, a njegova energija jonizacije iz osnovnog stanja je 13,6
eV, to je jasno da je kod hladnih zvezda broj jonizovanih atoma
vodonika izuzetno mali. Mose se pokazati (v. zadatke u prilogu) da,

je u Sunéevoj fotosferi samo Jedan od 10* atoma vodonika jonizo-
van, a takode je izuzetno mali i broj pobudenih atoma. Znaéi, na
Suncu i ostalim jog hladnijim zvezdama, daleko najvedi broj atoma
vodonika je neutralan i to u osnovnom stanju. Kako ovi atomi ne
doprinose apsorpeiji u vidljivom kontinuumu, a tefih hemijskih el-
emenata sa niskom energijom jonizacije ima vrlo malo (broj atoma
gvoida prema vodonikovim je ~ 107%), to bismo oekivali da fo-
tostere hladnih zvezda imaju mali koeficijent apsorpcije, tj. veliku
prozracnost. Istina je sasvim suprotna! Sva merenja su pokazala da
fotosfera Sunca ima veliku neprozraénost, tj. veliku vrednost koefici-
Jenta apsorpcije. Zbunjeni astrofizicari dugo su bili bespomoéni pred
tim problemom. R. Wildt je bio prvi (1939) koji se setio moguénosti
formiranja negativnih jona vodonika, H™, u fotosferama sa niskim
temperaturama. Kako je to bio veliki uspeh teorijske astrofizike, jer
se ideja pokazala taénom, smatramo da zasluZuje da je ovde.posebno

izloZimo.
1.1.5.1. Apsorpcija u negativnim vodonikovim jonima

U klasama 5Iadnih zvezda (T' < 8000 K), kojima pripada i

o
i
|
f
:
|
E
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nase Sunce, posmatranja su pokazivala Velik‘l‘l neprozra,énosi:, f(;tos—
fera, tj. velike vrednosti koeficijenta apsorpcije. Z’f)og_; toga J§ olt:)};
sfera Suncé izuzetno tanka, reda 100 km Zhog m.slqh fotosferskih
temperatura, a visokog potencijala jomzacu(.a vodonika (}3.6 c.a‘/'I)dgf:«,w
dinama nije mogao da se nade uzrok tako ve.lf%{e _nel.).rozracnost%.. eja
R. Wildt-a (1939) da bitnu ulogu u apsorpciji v;dvhlve sve’flc?sti m;)a,aiu
negativni vodonikovi joni (H ™), pokazalal se taénom, :ah je f{re.ﬁ o
mnogo truda 1 vremena da se izratuna ve'hcn}a: apsorpcionog koefici-
jenta. Na tom problemu su radili i teorehéa‘x:l i ekspe?mentaton.

Negativan jon H ™ predstavlja sistem koji se sastoji od neutr:alnog
vodonikovog atoma i jednog zahvaéenog eiektron?... Ovakav §1ste‘x_n
ima samo jedno stabilno stanje sa vrlo ma,i.om energijom neu-tra,l%f.ac:je
od samo 0.75 €V. Neutralnih vodonikovih a,to‘ma,fma u 1zc;k)>1 lju, 2
slobodni elektroni se oslobadaju procesima jonizacije metala®’ ¢iji je
potencijal jonizacije vrlo nizak (v. tabelu 5). . o

Tako formiran negativan jon moze da apsorbuje (emituje) en-
ergiju i pri vezano-slobodnim prelazima:

H™ + hv2H + e(v),

gde je: . )
hv = 0.75 eV + émv2 (foto — neutralizacija)

i pri slobodno-slobodnim prelazima:
H + e(v) + hv2H + ¢(v'),

de je:
o 1mv'2 — }m'vz = hu.
2 2 ‘

Broj negativnih jona (H ™) nije t-ako veliki, ali 01-.'1i gvi dopr‘l.xglos‘e

apsorpeiji, za razliku od velikog broja atoma xtodomka, od 1?0‘]1 je

izuzetno mali broj (kod hladnih zvezda) u stanju da a,p's.orbu_}e svet-

lost (n = 3). Ako uporedimo samo ovakve,'za, apsorpciju sposobne,
vodonikove atome sa brojem H™ onda je taj odnos:

N(H™)

ety 5 % 107,
N(Hp=3)

s aa . s . Iy ’ d 4
DU astronomiji se svi elementi éija je atomska teZina veda o
nazivaju "metali”. To su svi elementi teZi od helijuma.
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tj. oko sto puta veéi u korist H—.

Veé¢ smo pomenuli da je odredivanje koeficijenta apsorpcije za
H~ islo sporo i tedko. Ovim problemom se bavio veliki broj is-
traZivaéa od 1939 - 1945, Tek je 1946 uspeo Candrasekar teorijski da
dobije veli¢inu tog koeficijenta za talasne dusine vidljive svetlosti.
Pokazalo se da su upravo negativni vodonikovi joni odgovorni za
celokupnu apsorpciju u kontinuumu: 3x107% ecm < A < 16x1075 ¢m.
A to je vidljivi i infracrveni deo spektra. To su potvrdila i posma-
trar.lja Sunca. Na slici 8 data je vrednost koeficijenta apsorpcije &,
po jednom negativnom jonu za razne talasne duZine dobijene teori-
jski i posmatranjem. Sva ispitivanja do danas malo su izmenila ovaj
rezultat. Uloga H~ u apsorpciji kontinuuma je najveta. Doprinos
ostalih procesa je uglavnom u ultraljubiastom delu spektra i iznosi

samo oko 20%. Tako je kod Sunca, kod veéine hladnih zvezda i belih
patuljaka.

1.2
1.1

Koy
K

1.0
0.9
0.8
0.7
0.6
0.5
0.4

0.3 — * e

0.2 =TT T T T T T

Slika 8.

Izraz za zapreminski koeficijent apsorpcije se prema (1-32) za
H™ moZe napisati u obliku: E

I "
oy = Oy, + a,.
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Prema (1-31) koeficijent 2a vezano-slobodne prelaze je:
o - |
[ Ocv —= T K)y,

gde je: ‘

n~ — broj negativnih vodonikovih jona u lcm?®

K, — atomski popreéni presek za vezano-slobodne prelaze -
Slobodno-slobodni prelazi su oéigledno srazmerni broju neutralnih
atoma vodonika i broju slobodnih elektrona koje moZemo izraziti
pomodu pritiska: p. = n.kT. Zbog toga je:

T '
Q,, = NyPeQyp,

- gde je a, — popreéni presek za slobodno-slobodne prelaze.

Za ukupni zapreminski koeficijent apsorpcije H™ uz udedée neg-
ativne apsorpcije dobijamo izraz: '
_ R VI

@y = (n7 Ky + napeay )(1 — e7FT). (1—36)

Za izratunavanje n~ koristi se formula Saha (1-26), koja za ovaj
sluéaj ima oblik: B '

T g™ 2(2rmkT)3/?
ne—— ﬂ-g——(jmwe)——e“%, (1-37)
1 g1 h3
gde su: 7
g1 1 g~ - statisti¢ke teZine osnovnog stanja neutralnog vodoni-
kovog atoma i negativnog jona (g: = 2; ¢~ = 1),

X1 — energija neutralizacije H ™.
Zamenom (1-37) u (1-36) dobijamo:

h _
Gy = M (n”4(27rm)3/2(kT)5/2 ¢

B + av) (1 - 6WE—;‘)1 (1 -_- 38)

Vidimo da je izraz za nkupan zapreminski koeficijent apsorpcije jona
H~ (1-38) slozena funkcija temperature, koncentracije neutralnih
atoma vodonika n; 1 elektrona n, i frekvencije. Izradunavanje «, 1 a,,
pa prema tome i «,, izuzetno je sloZeno, bilo da se ratuna teorijski
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ili da se odreduje eksperimentalno u laboratoriji. Zbog toga se teori-
jska astrofizika ne odri¢e aproksimacije koju naziva "siva materija”
ili "sivo telo”.

1.1.5.2. Siva materija

Zbog velikih problema i tekoéa prilikom teorijskog, a takode i
eksperimentalnog odredivanja koeficijenta apsorpcije (bilo zapremin-
skog ili masenog) kako za neutralne atome; tako i negativne jone
vodonika (1-35) i (1-38), u teoriji fotosfera se Cesto koristi aproksi-
macija tzv. ”sive materije”, po kojoj koeficijent apsorpcije ne zavisi
od frekvencije:

$ =9, (1—39)

- Ako bi se odrekla ove aproksimacije, teorija fotosfera bi zapala u

skoro nepremostive teskoée. Kako fotosfere zvezda nisu "siva mater-
ija” jer je apsorpcija zrafenja u njima razlicita za razlicite frekvencije,
izlaz je bio u nalaZenju takve srednje vrednosti, ¢, da "siva materija”
bude zadovoljavajuéa aproksimacija. S obzirom da je ukupan fluks
zradenja u fotosferi konstantan, on to mora ostati i u aproksimaciji
sive materije. Sa takvim uslovom definisan je sredngi koeficijent ap-
sorpcije, koristivii teoremu o srednjoj vrednosti:

oo oo
[ é,H,dv [, H,dv
3] 0 :

¢= = = ,
fﬂvdy H
0

(1 — 40)

gde je H — ukupan fluks koji je prema (1-18) konstantan. Usred-
njavanje se, dakle, vri po frekvencijama. Prema ovoj formuli ne
mozemo lako da izraéunamo srednji koeficijent apsorpcije, ¢, jer on,
kako vidimo, zavisi od ¢, i H,, koji u realnoj fotosferi zavise od
frekvencije. Zato se traZe priblizna refenja. Tako je Candrasekar

predlozio formulu:
Hy .
$on = / Pv “'I%d%
6 .

gde je za veli¢inu H,{(7)/H koristio tabli¢ne vrednosti.

(1—41)
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Druga moguénost je tzv. Plankov srednji apsorpcioni koeficijent,
koji pretpostavlja da fluks zraenja odgovara zratenju apsolutno cr-
nog tela. U tom sluéaju imamo:

ZO¢VBV(T)dV z?gfa,.B,,(T)dv-

Pp =~z = ;
T TR B(T)

(1~ 42)

gde je B(T) plankovski intenzitet zrafenja.
Ako koristimo ¢p dobi¢emo za L, (1-15a) tzv. Plankovu srednju
slobodnu putanju zreéenja:

_ 1
pop

Treéa moguénost je tzv. Roselandov srednji apsorpcioni koefici-
jent, koji se definise formulom:

Lp (1 — 42a)

T 1 8B

Lo2by Jd

1 _qus,, 3T 4V ‘

ol o (1—43)
b]‘—a—z—.z“dy

pa je Roselandova srednja slobodna putanja zraenja:

1
Ip = ——

o (1 —43a)

Dok se Plankov srednji apsorpcioni koeficijent primenjuje na
opticki retke sredine, Roselandov se primenjuje na opti¢ki guste sre-
dine. Oba ova koeficijenta i ¢p i ¢r oslobodena su frekventne zavis-
nosti, ali je ostala njihova zavisnost od gustine i temperature. Na tu
zavisnost smo ukazali jod u (1~15b) a detaljnije smo je analizirali u
relacijama (1-35) i (1-38).

Vidimo da je koeficijent apsorpcije slozena funkcija gustine i tem-
perature koje se mogu smatrati konstantama samo u vrlo tankom
sloju dr. Sa porastom dubine raste i gustina (koncentracija Eestica) i
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temperatura. MoZe se pokazati (slika 9) da srednji koeficijent ¢ raste
sa gustinom. Temperaturska zavisnost je nesto sloZenija. Za relativnio
niske temperature (7' < 10000 K) koeficijent ¢ raste sa temperaturom
(sl. 10); za temperature 10000 K < T < 100000 K on se praktiéno ne
menja, ali zato opada sa porastom temperature iznad 100000 X (sto
se defava u zvezdanim unutrasnjostima).

$p 4

By

Slika 9.

' ¢’r A

TS B v mr — — — o

hladne tople zvezdana
zvezde zvezde unutrasnjost
10% 10%K | T
Slika 10.

Ponekad se za srednji apsorpcioni koeficijent, odnosno za srednju
vrednost srednje slobodne putanje zrafenja koristi eksponencijalna

e T i
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| 2R (22 poy 144
e Lrg T P ( )

gde je Ly = 1/pég ili Lp = 1/ pdp odgovarajuéa srednja vrednost
srednje putanje zraéenja. Index 0 odgovara vrednostima nekog refer-
entnog nivoa {1 = 0) a m; i my surealni brojevi, koji se biraju tako da
se dobije najbolje slaganje za neprozraénost u odgovarajucem raspornu
temperatura. Za T < 20000 K koriste se vrednosti: m; = 2.5, a
Mg — i,

Eksperimentalna proutavanja prolaska zracenja kroz gasovite
sredine vrie se u fizi¢kim laboratorijama veé dugi niz godina. Medu-
tim, veéina merenja je vriena za temperature ispod 10000 K ili 1
eV. Pouzdani eksperimentalni podaci za prenos zraéenja na tempera-
turame visim od 10000 K joi wvek su vrlo retki. Zato su grafici na
slikama 9 1 10 samo kvalitativni.

Iz svega izloZenog postaje jasno da je veliki problem teorije zvez-
danih fotosfera — kako odrediti koeficijent apsorpcije. Kriterijum va-
ljanosti teorije fotosfere je slaganje teorijskog i posmatranog neprekid-
nog spektra, tj. raspodele energije u spektru zvezde. Tako se teorijski
izrad¢unat spektar Sunca (uz pretpostavku da su negativni joni, ™,
osnovni uzrok apsorpcije) dobro slaZe sa posmatranim. Teorija fo-
tosfere sa srednjim koeficijentom apsorpcije dala je dobre rezultate
za sve klase sem vrlo toplih zvezda klase O i B, kod kojih zbog ve-
likog broja slobodnih elektrona ne moZe da se zanemari koeficijent
apsorpcije usled rasejavanja na slobodnim elektronima. Medutim, 1
kada se ovaj koeficijent uzme u obzir, ostaje neslaganje u dalekoj ul-
traljubidasto] oblasti A < 2.4 x 107° em. Uzrok ovog razilaZenja nije
jasan. Za ostale talasne duZine u intervalu od 3.4 x 107° do 8.0x107°
cm teorijski spektar pokazuje dobro slaganje sa posmatranim.

formulas:

1.1.6. Metode integracije jednacine prenosa

U teoriji fotosfera prenodenje zracenja se svodi na dva zadatka.
Prvi je formulisanje problema, koristeéi koeficijente apsorpcije i emisi-
je zraenja, a drugi je, éisto matematicki, reSavanje jednacine prenosa.
Medutim, pokazalo se da je bas ovaj, matemati¢ki zadatak izuzetno
slozen. Sem specijalnih sluajeva, reSavanje jednadéine prenosa je vrlo
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- komplikovano i obicno se svodi na nekoliko priblinih metoda, pri
¢emu veliku olakSicu prufaju raéunari. Danas postoji vide nadina
reSavanja ove jednadine i skoro svi se svode na primenu iterativnih
metoda, da bi se dobilo §to bolje refenje. Najozbiljnije teskoée su:
anizotropnost polja zrafenja i zavisnost koeficijenta apsorpeije i emi-
sije od promenljivih parametara fotosfere. Ova promenljivost koefi-
cijenata (¢,, j,) od talke do tacke u fotosferi odreduje intenzitet
zratenja kao ne-lokalnu funkeiju. Matematicki se to ogleda u integro-
diferencijalnom obliku jednadine prenosa. Njena ansliti¢ka resenja
se mogu dobiti samo za relativio mali broj problema. Zbog toga se
koriste priblizne metode, a medu njima numeriéke imaju znadajno
mesto zbog razvoja sve moénije brze ratunarske tehnike.

Specijalni sluéajevi

Ako se pravac zrafenja poklapa sa normalom na povréinu § = 0,
a sredina ne apsorbuje zragenje (¢, = 0) jednadina prenosa (1-16):

dl, )
d =—1L,dup+ Jup,
S

ima jednostavno resenje:

L

I, = /j,,pds. _ (1 —45)

0

U slutaju da sredina apsorbuje, ali ne zraéi, jednadina (1-16) postaje:

dl,
Iy = _qslfpds!
1 ima reSenje: _
_f¢ypd3
I, =Ce ¢ ) (1—486)"

gde je C =19 za 5 = (.

L
i
|
|
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Medutim, ako posmatramo prenos zracenja kroz fotosferu zvezde,
a to je sredina koja i apsorbuje i zraéi, a pravac zracenja se ne poklapa
s normalont, onda treba resavati jednaéinu (1-16b):

dI,(8)cosd

=I,(8 — P,
1A L(dup — jup

gto, kao Sto smo vec¢ istakli, predsta,vlla. sloZen, ali neigerediv zadatak V

Zato polazimo od uslova ¢ '= ¢, (1-39), koji ji se moZe smatrati prvom
aproksimacijom jedne stroZe teorije. Ako, dakle, srednji koeficijent
apsorpcije ne zavisi od frekvencije, onda jednaéine prenosa (1-16b) i .
ravnoteZe zradenja (1-17) postaju:

dI,(6) cos 8 ‘ :
s 22 I — v
o vP = Jup

]dw/y,,dv-qﬁ//f(@)dudw

47 0

Ako iskoristimo ranije uvedene oznake (1-2) i (1-12):
I= f I.dv — ukupan intenzitet zradenja
= f judv  — ukupan koeficijent emisije
0 -

onda jednadéina ravnotede zrafenja, posle smene gornjih 1zraza i izvr-
Sene integracije, postaje:

4rj = quI(E?)dw, . (1 - 47)

odnosno:

¢ /I(de". i




44 Teoriza zradenja

Za odnos koeficijenata j /¢ uvedimo oznaku:

S = (1 - 49)

J
go
i nazovimo je funkcijom izvore, tako jednadina ravnoteZe zraenja
postaje:
5 i_ I(G)dw‘
B 4

4

(1 - 50)

Ako jednadinu prenosa integralimo po frekvencijama i zamenimo (1-
2) 1 (1-12), ona ée imati oblik:
dl cosé
dh

Ukupni intenzitet zraenja (I) je anizotropan. Zato treba voditi
raéuna da je I = f(6).

Umnesto geometrijske, uvedimo opticku dubinu: dr = ¢pdh (1-
16a) i iskoristimo (1-50). Dobiéemo:

dlcosf

= I¢p—jp-.

I-5
dr

Sz/giﬁ (1—51)
4

4n

Tako smo dobili sistem od dve jednaéine za odredivanje dveju nepoz-
natih funkecija I 1 .5. Ovde treba imati na umu da je I funkecija od
718, a § funkcija samo od 7. Ako se setimo da je prema (1-5)
dw = 27 sin 8d@, gornji sistem ¢e imati oblik:

dI{(r,8)cos b
dr

S(r)y= —;—ff('r,ﬁ)sin(?dﬁ
0

= [{r,8) — S(1)
(1-52)

Graniéni uslov je da nema zraenja koje spolja pada na zvezdu, tj.
T

1(0,6)=0, 6>

B A L S AR NASGENY TR,
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Sistem integro-diferencijalnih jednagina tipa (1-52) nije lako refiti.
IzloZiéemo neke uobicajene priblizne metode za njegovo redavanje.

1.1.6.1. Svarcsild-Susterova metoda

Da bi se redio sistem jednagina (1-52):

di(r,8)cos 8

2 = 1(r,6) - S(7)

kig

S(r) = %/I(T,E))Sin(?dé?
0

moze se koristiti Svarciild-Susterova metoda, pa ako se ne zahteva
velika taénost, dobijeni rezultati se odmah koriste, ili se u cilju vele
taénosti, proces ponavlja metodom uzastopnih aproksimacija, odno-
sno iteracija. :

Oko bilo koje tacke u fotosferi moZemo opisati sferu, pa celoku-
pan intenzitet zragenja I(§) podelimo u dve polusfere (gornju i donju)
i usrednjimo tako da imamo samo dve vrednosti intenziteta. U gorn-
joj polusferi (0 < 8 < x/2) srednji intenzitet oznadimo sa I, au
donjoj (7/2 < 8 < ) sa . DefiniSemo ih na sledeéi nacin:

'rr/2
L(r)= / I(r,8)sin6d0 : (1 —53)
L(r) = / I(,8)sin 68 (1 - 54)
wf2 '

Naglasiéemo, mada je otigledno, da I3 i I3 viSe nisu funkcije ugla 6.
Ako prvu jednaéinu sistema (1-52) pomnoZimo sa sin 6dd i izvr-
$imo integraciju u granicama 0 < 8 < «/2 dobidemo:
p w/2 ‘nf2
g j I(7,8)cos 8 sinddd = f I(r,6)sin8d6 — S(r).
0 0
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Koristeci (1-53) imaéemo:
. 7:")2 . L ] .
-c-id? / I(7,8)cos 0sin0dl = I;(r) — S(r). - (1 —55)
0
Integral na levoj strani moZemo priblizno predstaviti kao:
/2
/ I{7,8) cos 8 5in df = %Il (1),

o

jer smo ispred znaka integrala izneli srednjﬁ vrednost kosinusa ugla 8
po gornjoj polusferi:

1 T
= — < < —.
. cosf 5 0_.9_2
Tako (1-55) postaje;
Ako ponovimo isti postupak za oblast 7/2 < 8 < 7 dobiéemo:
1 dI2('T) . |
5T = I;(*r) — S(r). (1—587)

Znak minus je zbog srednje vrednosti kosinusa ugla 8 u donjoj polus-
feri: )
.cosﬂm——a, ggegﬁ.
Koristeéi relacije (1-53) i (1-54) i razdvajajuéi integraciju na
dve polusfere, mozemo drugu jednaéinu sistema (1-52) da napisemo
u obliku:

S(r) = 5 [(r) + B(r)]. (1-58)

"Tako smo dosli do relacija (1-56), (1-57) i (1-58), koje se lako resava-
ju. Oduzmimo (1-57) od (1-56):

ldII(T) n ldIg(‘T)
2 dr 2 dr

= I(r) — Iy(r).

|
e
i
|
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Posle malog sredivanja imacemo:

4 [ 180+ B = 50 - o) (1-59)

Desna. strana gornje relacije je ukupan fluks F' = H/n, koji je kon-
stantan. Tako dobijamo:

< () + ()] = 2F,

a posle integracije:
L)+ L(r)=2Fr+C. (1 - 59a)

Konstantu integracije odredujemo iz grani¢nog uslova za 7 = 0
I>{0) = 0. Posto je fluks:
F = Ii{7) — L(r), (1 — 59b)

za T = 0

F = I,(0). (1 — 59¢)

Zamenimo rezﬁltat u (1-59a) za 7 = 0
L(0)=C.
Tako za konstantu integracije dobijamo:
C=F.

Iskoristimo (1-58) za levu stranu (1-59a) i zamenimo dobijenu
vrednost za C, pa imamo:

25(r) = 2Fr + F.

Tako za funkciju izvora dobijamo:

S(?’)EF(T»%%)- | (1 60)
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To je relenje za drugu jednatinu sistema (1-52). Ako (1-60) za-
menimo u prvu jednacinu istog sistema, dobiéemo redenje za inten-
zitet zracenja I(7,6).

- 1.1.6.2. Edingtonova metoda

Opet serpola,zi od sistema integro-diferencijalnih jednagina (1-
52):

dI(7,8)cos§
— g =1I(r,6) - 5()
1 [ _
S(r) =5 f 1(r,8) sin 8d6.
0

U ovom sludaju mnozimo prvu jednadinu sa 27 cos @ sin 846 1 izvriimo
integraciju od 0 do .
Ako iskoristimo (1-7):

iy

H =21 f I(r,8)cosfsindds,

0

imademo:

27rmj /1(7-, §) cos® §sin 8d6 = H.
T
G

Ako ispred integrala iznesemo:

—— 1
cos? 6(p0 celoj sferi) ™ g»
imamor i :
2 d .
?E;ff(f,ﬁ)s1n9d9 = H.
0

Iskoristiemo drugu jednadinu sistema (1-52) pa dobijamo:

4ndS(r) _

= (1-61)

A B L i e &
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Kako je ukupan fluks u fotosferi konstantan to (1-61) postaje:
? = - Hdr, o (1-62)
| | ds(r) yrcloch (

¢étje je reSenje:

S(r) = %'Hr LG (1-63)

Da bismo odredili konstantu C koristimo graniéni uslov za 7 = O:
1{0,8) = 0, 8 > =/2. Tako dobijamo S(0) = Cjy, dok prema (1-58)
imamo:

5(0) = S1(0) (1- 64)

Fluks zradenja za 7 = 0 prema (1-7), (1-53) i (1-54) postaje:

/2
H=mx f I(0,8)sin 60d8 = =L, (0),
0

odnosnc_): _I_ 0._ ___IET_
.. 1(7_).-— PR
Zarﬁenjﬁjizéi u (1-64) bide:
S(0) = 5o

Tako za konstantu integracije dobijamo:

H
Ci o
pa sada relacija (1-63) postaje:
3. H H(3 1)
S(T)mI;HT"i”é—?;w - (41’—;—2 :
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Ako ovaj rezultat uporedimo sa relacijom (1-60) koju smo dobili
Svarcsild-Susterovom metodom, vidimo sli¢nu linearnu vezu funkcije
izvora i optitke dubine. Dalji postupak za redavanje (1-52) je oéigle-
dan. Veé smo pomenuli da se problemom reSavanja jednadine prenosa,
pribliZnim metodama bavio veéi broj teoretitara tokom XX veks. Pre
nego 3to predemo na éuvenu Milneovu integralnu jednadinu koja je
dovela Hopfa do tatnog reSenja jednadine prenosa, napomenimo samo

da je u aproksimaciji LTR, prema (1-29), funkcija izvora data izra-
ZOm:

S(r) = fg‘ = B(T). (1 - 66)
Funkcija izvora u ovom slu¢aju je Plankova funkcija ukupnog inten-
ziteta zradenja. Jasno je da ovo najjednostavnije refenje ima samo
ogranifenu primenu.

1.1.6.3. Milneova integralna jednagina

Iz sistema integro-diferencijalnih jednadina (1-52) moze se dobiti
jedna jednagina za jednu funkeiju po jednom argumentu. U tom cilju
resava se prva jednatina iz sistema (1~52) po I(r, 8), a zatim se nadeni
izraz zameni u drugoj jednagini. Tako za reSavanje dobijamo samo
jednu integralnu jednaginu za funkeiju S(r). Prva jednagina (1-52)
Je linearna diferencijalna jednaéina tipa:

Y 4 P(ay + Qa) =0,

dz
~ &ije je opite reSenje;
=[Pz ~ [ P(a)de ¢ [ P(ayd
y=Ce® peh [ome  a,
T

gde je xg - proizvoljna veliéina, a C' — konstanta, integracije. Ako to
uporedimo sa prvom jednaéinom sistema (1~52) imademo: '

Cy=Ir8), 2=, P(m) = —sech, Q(z) = S(r)sech, dz= dr. | L
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. 2
Ako za poéetak radunanja dubina zo uzmemo 7 = 0, imacemo za
integral u eksponentu:

xr T
fP(:c)d:c = — /sec fdr = —7sech.
) [t}

Posle zamene dobijamo:
I(T 9) . Cersece + efsecﬂ / S(Tl')e——'r' sec oo B!
,0) =
p

Da bismo razlikovali opticku dubinu 7, od tekuée. ;)rome’enljive
koja ulazi pod znak integrala, ovu posle(‘i_nju.smo oznaél'h'sa 7. Oz-
naks 7* uvedena je za granicu integracije, jer ona zavisi Of smera
zradenja. Kao 3to éemo videti, ona moze biti 7* = o0, ali LT = 0.“

Iz fizi¢kih uslova na granicama fotosfere, za konstantu.{ntegrfa,cme
dobijamo C = 0. Tako opéte resenje jednacine (1-52) dobija oblik:

T‘

I(r,6) = / (7' ~7)sec0. 61 coc gy, (1 -67)

T

Ceo izraz za intenzitet (1-67) treba razmatrati posebno za dva

sludaja: o ~ By .
1) Ako zralenje iz velikih dubina ide navide, stavi¢emo 77 = o0

pa imarmo:

| 7 1 | s
I(r,8) = /e_(r ~mysecd gy sec §dr’ (8 < 5) (1~ 68)

T

2) Ako zradenje ide naniZe, 7* = 0, onda imamo:

0
I{r,0) = /e“(T’—T) sec85(+" ) sec 8dr',
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odnosno, ako obrnemo granice integracije, imademo:

r

I(r,8) = — f (IS ( sec b (0> 5). (1-69)
0

Oba izraza za intenzitet zamenimo u drugu jednaéinu sistema
(1-52} i jos izmenimo redosled integracije:

/S(T Ydr! / —T)sect soc 6 sin d6

- ——/S(’r Ydr' f e~ ("Ml socfsinfdp. (1 — 70)
nf2

Ako uvedemo smenu: sec = z u prvom i —secd = z u drugom
integralu, onda je sec#sin8df = dz/z.

Kako izloZioci u oba eksponenta posle promene granica inte-
gracije mogu da se napisu kao —|r — 7'z, izraz (1-70) postaje:

S(r) = f S(r')dr’ f "i"* *”‘ / S(r"dr' f el ia:dw

1 1

Posle sredivanja dobijamo:

S(r) = = / S(r')dr / ~fr=r’ !ﬁd"” (11— 1)

1

Glavni deo integralne jednaéine (1-~71) je integralno-eksponencijalna

funkeija, koju moZemo oznaditi kao:

x

Bi(r) = / e it (1-72)

Teorija zraéenja ' 53

Funkcija Fy(r) za 7 — 0 ima logaritamsku karakteristiku (vidi za-
datak 1.5. u prilogu, posle I poglavlja), a za 7 — oo teii nuli kao
¢~ /7. Tako integralna jednaéina (1-71) dobija konagan oblik:

o0

fEliT — 7'18(r"Ydr', (1--73)

0

*

S(r)= 3

i zove se Milneova integralna jednadina. Ovu su jednaéinu pokusavali
da re3e mnogi autori. Mada je Milne postavio jo§ 1921, njeno taéno
resenje nasao je Hopf tek 1934, u obliku:

Sr) = 2L fr 4 ()] = SF I +a(r)], (1-74)

gde je ¢(7) funkcija. koja, se monotono menja u malom intervalu izme-

du:
1

q(0) = 7

Vidimo da se za sve vrednosti koje moZe imati opti¢ka dubina 0 <
T < 00, funkcija ¢(7) vrlo malo menja, prakti¢no izmedu 0.6 1 0.7.

Tako za ekstremne vrednost1 r funkcija izvora (1- 74) ima sledeca
refenja:

=0,58 i g¢{o0})=0,7L

S(0) = \”;T r=0 | (1— 74a)

3H

S(T)m';-;“(f-{-g), zaa*}\»lq(r)x% (1 — 74b)

Uporedujuéi rezultate pribliznih refenja (1-60) i (1-65) sa ovim taé-
nim vrednostima funkcije izvora, vidimo da Edingtonova metoda daje
tagéne vrednosti funkeije S(r) za 7 > 1.

1.1.7. Specijalni problemi teorije fotosfera
Raspored sjaja pe disku zvezde
Ako znamo funkciju S(7), onda moZemo da odredimo intenzitet

zrafenja na bilo kojoj opti¢koj dubini. Posebno moZemo naéi ko-
liki je intenzitet zragenja koje napusta zvezdanu fotosferu tj. koliko
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je I(0,8). Ocigledno je (slika 11) da intenzitet zradenja koje izlazi
iz fotosfere pod uglom 6 prema normali, predstavlja sjaj diska na
uglovnom rastojanju @ od centra diska. Veli¢ina I(0,8) odreduje,
dakle, raspored sjaja zracenja na disku zvezde, za posmatraéa u nekoj
tacki izvan zvezde.

A

o 10, 75/2)
. A 10.8)

4 \\\ 1(0,0)

Slika 11.

Da bismo dobili zragenje koje iz dubokih fotosferskih slojeva (7 =
o) ide navise (§ < 7/2) i preko granice (1 = 0) napusta fotosferu,
koristimo formulu (1-68) za izlazni intenzitet. U njoj 7 zamenjujemo
graniénom vredno3éu T = 0, a promenljiva 7' postaje 7.

Tako izlazni intenzitet postaje:

oo

1(0,6) = /‘S(T)e""”“gsecﬁdr‘ (1--78)

0

Za funkciju izvora, S(7), moZemo koristiti jedno od pribliznih

refenja (1-60) ili (1- 65), pa uporediti sa Hopfovim tagnim resenjem.
Na taj nadin dobijamo:

Po Sva;csﬂd Susteru;

s =F (r+3)

I.(O,Q) =F (:1‘5; + cosé') :
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Po Edingtonu:

H (3 1 3 1)
s)=7 (§7+3) =F (37 +3)

I1{0,6) = E::— (% + zwcosﬁ) = F (% +z—c036)

Da bismo dobili odnos sjaja u centru 1 na rﬁbu diska, moramo
naéi koliénik: '

1(0,0)

I{0, g—)

Svarcsild-Susterova metoda za taj koli¢nik daje 3, Edingtonova
2.5, a tatno redenje je 2.9. Pre svega, sve metode pokazuju da je
veéi sjaj u centru diska, i da postoji smanjenje sjaja na rubu. To su
potvrdila i posmatranja Sunca. Efekat je poznat kao ?zatamnjenje
na rubu’:

10,0) > 10, ), (1—176)

i objadnjava se &injenicom da zragenje iz centra poti€e iz dubljih,
toplijih slojeva.

Treba naglasiti da je Svarcsild-Susterova priblizna metoda bliza
taénom reenju za oblast blizu gornje granice (7 = 0); dok je Ed-
ingtonova metoda bolja za oblast veéih dubina 7 > 1 (vidi (1-74b) u
prethodnom paragrafu).

Odstupanje od LTR u prelaznom sloju
fotosfera-atmosfera

Na granici 7, = 0 fotosfera prelazi u atmosferu i u toj oblasti ne
postoje uslovi ni za lokalnu termodinamitku ravnotezu, sto vidimo
i prema graniénim uslovima: za uglove 7/2 < § < 7w na 7, =0
I(0,8) = 0. Zbog toga ovde nastupa efekat koji se zove razredenje
zradenga 1li dilucija, a meri se faktorom dilucije (W),

Ako intenzitet zradenja I, (7,8) koji napusta fotosferu prikaZemo
Plankovom funkcijom B ,(To), onda gustinu zraéenja u nekoj tacki
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A, koja se nalazi na rastojanju » od centra zvezde (s1.712), moZemo
prema (1-9) izraziti u obliku:

¥

1 |
pra=7, [ 100 = 2 [ B = 2400,
C

gde je w’' ~ prostorni ugao pod kojim se iz tacke A vidi zvezda
odnosno: ’

gde je:

ef
W 27rfsin9d9
We-_=_9 = _Z
T 4

Slike 12.

Odnos gustine zragenja u tatki A prema ukupnom zradenju u
prostornom uglu 4=, naziva se faktor dilucije:

(1-177)

. Na granici fotosfere r = B; W = 1/2:

1 1
Pra = 5Py L0,6)=0 I = §I _

1
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U unutra$njosti fotosfere W = 1, jer postoji zraenje u svim praveima.
Izvan fotosfere, u nekoj udaljenoj tagki, gde je r 3> H; W je sve manje
zbog smanjénja w' 1 gustina zrafenja opada. Tako je na beskonaénoj
daljini r ~» co, W — 0.

1.1.8. Fotosferski modeli

Pored redavanja problema prenosa zragenja kroz fotosferu, veoma
je vazno i odredivanje raspodela gustine (p), pritiska (p), tempera-
ture (T) kao osnovnih fizickih velifina u zvezdanoj fotosferi. Na os-
novu regenja ovog zadatka radunaju se fotosferski modeli i izra¢unava
raspodela energije u neprekidnim spektrima, koji se zatim uporeduju
sa merenjima. O modelima je dosta re€eno na poéetku ovog poglavija,
pa ovde neéemo ponavljati. Pri izratunavanju fotosferskih modela
zadanim se smatraju sledeée veli¢ine: efektivna temperatura zvezde
(Tet), gravitaciono ubrzanje (g) na povrsini zvezde i hemijski sastav
fotosfere (fi). Ove velidine su definisane formulama:

JTQ - __“ﬁm; g= g_ﬂ_d
47 R? R?
gde je:

L - luminoznost (ukupni sjaj)

R ~ zvezdani radijus

G - gravitaciona konstanta

M - zvezdana masa

ji — hemijski sastav poznat i nepromenljiv.

Promena fotosferske temperature. sa optitkom dubinom

Jednadina prenosa zracenja u Edingtonovoj aproksimaciji ima
redenje za funkciju izvora (1-65):

Str)="2 (%w —;-) |

Pod uslovom LTR dobija se (1-66), pa moZemo da napiemo:

B(T) = :’;5 (gw %) .

S
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Funkcija B(T) prema (1-21) ima oblik:

o H 73 1
-t {2 el
T W(4T+2).

Konstantan ukupni fluks H moZemo prema (1-23a) da napisemo u
obliku: ‘
H = oT5,

gde je Ter — efektivna temperatura. To je ona temperatura koju bi tre-
balo da ima zvezda da bi dala izmerenu luminoznost, pod uslovom da
zradi kao crno telo. Drugim reéima, efektivnu temperaturn odreduje
luminoznost i ona je konstanta za stabilnu zvezdu.

Tako dobijamo:

3 1
oTt = aT:I (ET + 5) ,

sto daje traZenu vezu temperature i opticke dubine:

e 1
T o= Tef :1'7“ -+ 5 (1 — 78)

Vidimo da je temperatura funkcija samo jednog parametra, op-
ti¢ke dubine, 7. Ova jednodimenziona aproksimacija kod zvezda ima
opravdanja jer je polje temperature takvo da njegova promena u
pravcu 7 odnosno h daleko prevazilazi promene u ostalim pravcima.
To vaZi i za ostale termodinamicke veli¢ine: pritisak (p) 1 gustinu {p),
8to znatno olaksava izratunavanje modela. Da bi relacija (1-78) odgo-
varala realnoj fotosferi, bira se takva vrednost srednjeg koeﬁcijex‘:lta.
apsorpcije ¢ (1-39) da ukupni fluks bude isti kao za sivu materiju.
Tako izabrana vrednost ¢ daje nam prema (1-16a) optiéku dubinu:

h
T= /¢pdh, (1-179)
0 .

koja ¢e biti zadovoljavajuéa aproksimacija za vezu (1-78).

Teorija zracenja 59

Tako smo dobili funkeiju promene temperature sa dubinom, bilo
optigkom ili geometrijskom, u Edingtonovo j aproksimaciji.
Prema’(1-78) temperatura na povrini fotosfere za 7 = 0 iznosi:

Ty = \/g Ty = 0,841T%;.

7a Sunce je Tor = 5800 K, a T = 4878 K. Vidimo da je povréinska

temperatura na v = 0 niza od efektivne. MoZemo se zapitatl na kojo]

se dubini u fotosferi nalazi temperatura koja odgovara efektivnoj?
Teorija fotosfere daje odgovore koji se medusobno razlikuju toliko

koliko se razlikuju redenja jednaéine prenosa, odnosno funkcije izvora.
Prema Edingtonovoj aproksimaciji:

2
T=Tyg zaT= 3 odnosno 0, 66.
Prema Svarcild-Susterovoj aproksimaciji:
1
T=Tyg zaT= 5 odnosno 0, 50.
Tadan odgovor prema Hopfu (1-74) je:

3
T = Tff;l“ [T+ 4(r)],
za povrsinu fotosfere 7 = 0:

Ty = 0,812 .

U zavisnosti od vrednosti funkcije ¢(7) koja se za velike promene
7 vrlo malo menja dobijamo da je:

2
T=Tyg zarTm 3 ako je g{7) = 0,66.
U svakom sludaju, posle mnogih ispitivanja, opste je prihvaeno

da je efektivna optitka dubina ona koja daje najvedi doprinos nepre-
kidnom spekiru:

RS . 1—8
TR 3 - (1—80)
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Kako se ta vrednost poklapa sa Edingtonovim pribliznim resenjem,
to se upravo ono i koristi kod velikog broja fotosferskih modela.

Da zaklju¢imo, dakle, da u zvezdanim fotosferama temperatura
raste sa optickom dubinom i da je relacija (1-78) zadovoljavajuéa
aproksimacija koja se mnogo koristi.

Promena pritiska i gustine sa fotosferskom dubinom

U teoriji fotosfera od izuzetnog je znafaja poznavanje funkcije
pritiska: p = p{r), odnosno gustine: p = p(r). Bez toga ne bismo
mogli da izra¢unamo ni koeficijent apsorpcije (1-15b), (1-35) i (1-38)
ni ekscitacije (1-25) ni jonizacije (1-26), bilo za neki odredeni sloj ili
za Citavu fotosferu.

Za izrac¢unavanje funkcije temperature (1-78) jedina pretpostav-
ka koju smo koristili bila je ravnoteza zragenja (1-17) odnosno (1-66).
Za izratunavanje funkeije pritiska moramo pretpostaviti hidrostaticku
ravnotesy koja postoji kod najveleg broja zvezda, a koja pretpostavija
da je ravnoteZa u fotosferi uspostavijena dejstvom dveju suprotno
orijentisanih sila.

Svaki element zapremine u fotosferi nalazi se u hidrostati¢koj
ravnotezi pod dejstvom dveju sila: gravitacije ka centru zvezde i sile
gasnog pritiska od centra:

i,

= |dFy

. (1~ 81)
Gasni pritisak u elementu zapremine definisan je silom na jediniénu
povrsinu:

dp
dFy; = dpdS = ?i?dv'

Gravitacija deluje na element zapremine silom:
AFyr = gdm = gpdV.

Prema (1-81) bide:
@ _

- = —9p- (1-82)

Relacija (1-82) se naziva jednadina hidrostaticke ravnotese.
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Da bismo nasli promenu pritiska (p) u funkeiji dubine, bilo ge-
ometrijske (h) ili optitke (7), koristiéemo formulu (1-79) u obliku:

dr = ¢pdh. (1--83)

Vodeéi raduna o orijentaciji dubine dh i elementa dr relacija (1-82)
postaje: '

dp = gpdh, (1-—84)
odnosno:
dp = %d?’. (1 - 85)

Resenje diferencijalnih jednadina (1-84) i (1-85) moZe se traziti
na dva naéina. Jedan je preko temperature, gde se refenje dobija u
obliku:
p= f(h,T); aznamo T =T(h).

Drugi je direktnom integracijom (1-85), gde se javlja ozbiljan
problem zavisnosti koeficijenta apsorpeije (¢) od dva argumenta: tem-
perature odnosno dubine i gustine odnosno pritiska.

IzloZidemo ih redom. Prvo éemo redavati jednaginu hidrostaticke
ravnoteze u obliku (1-84). Da bismo se oslobodili gustine (koja je
takode funkcija dubine) izvrSidemo smenu koristeéi jednainu stanja
za 1dealni gas: L

ppmy * .
p——k‘j;"““" 1 R———mH, (1“86)
gde je:.

1 — srednja molekulska masa

mpy - masa vodonikovog atoma

R* — gasna konstanta (a ne radijus zvezde).

Sve ostale veliéine su veé ranije definisane.
Jednagina (1-84) dobija oblik:

dp _ gp
p R*Tdh’
odnosno:
dlnp = —dh (1 87)
p — H 5
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gde je:
R*T

H = .
HY

Veli¢ina H naziva se visinske skala 1 zavisi od temperature. U
izotermmnoj atmosferi (T' = const) pritisak se promeni za faktor e na

svako H kao 3to éemo videti iz reSenja gornje d1ferenc13a1ne jednatine
u obliku: e

" lnp- Inpg = —(h~ ho).

Za granicu by = 0 ono postaje
D= poeH . .- (]_ — 88)

To je trazeni oblik promene pritiska sa dubinom. Medutim, posto
je visinska skala (H) funkeija temperature koja se takode menja sa
dubinom, to moramo koristiti relacije (1~78) (1-83) da bismo dobili
eksplicitno:

p=p(h),
odnosno:
- p=p(7).

Kako pritisak raste sa dubinom moZe se videti i sa slike 13.

Pg b -

"y

T - Skhka 18,
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Drugi naéin je integracija jednadine (1-85) koja nam daje refenje

1 obliku: .
pP—po= / %d'r-
7o

Ovde se javljaju veliki problemi zbog zavisnosti koeficijenta apsorpcije
od T'(7) kao i od koncentracije odnosno gustine (1-35). Umesto vrlo
komplikovanog postupka iterativne procedure koja sporo konvergira,
koristi se aproksimacija:

¢ = const,

koja dovodi do jednostavnog reSenja:

p—po= (1 — ).
¢
Ostao je jo§ problem odredivanja pg, koji nije jednostavan, ali koji
se ¢esto reSava zanemarivanjem pritiska na gornjoj granici (79 = O) A
zbog uslova:
Po L p-

Tako dobijameo:
plr) ~ %T, (1~ 89)

kao trazenu relaciju promene pritiska sa opti¢kom dubinom. Ovaj
se rezultat (koji je bez sumnje gruba aproksimacija) moZe popraviti
ako se za razne optitke dubine u {1-89) unose odgovarajuée vrednosti
¢(7) pa se tako raduna pritisak p(7).

Oba natina za izradunavanje p(7), (1-88) i {1-89), su aproksima-
tivna u $ta se lako moZemo uveriti ako pogledamo sliku 13. Postupak
se znatno popravlja koriséenjem numerickih metoda i brzih rafunara.

Kod svih ovih analiza uzimali smo u obzir samo gasni pritisak
kao da je on jedini pritisak koji se suprotstavlja gravitaciji u relaciji
(1-81). Takvu situaciju imamo samo kod hladnih zvezda poznih spek-
tralnih klasa, pa se kod njih i moZe koristiti (1-82) kao jednaéina
hidrostaticke ravnoteze u kojoj se javlja samo gasni pritisak:

TME__;_Q
dr Ps
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gde je:

Py = NET - gasni pritisak

N = 1/pm — suma svih &estica u 1 cm?. :
Ako pogledamo tabelu 2, moZemo se uveriti da kod Sunca dominira
gasni pritisak. ,

Medutim, kod toplih zvezda, uticaj temperature se manifestuje
u pojavi jo§ dva pritiska koji se ne mogu zanemariti. To su:

"*-} Pe = n kT - pritisak elektrona,

gde je n, — broj elektrona u 1 cm?® i:

e .1 |
\ Pz = §GT4 i~ pritisak zraenja.

N e

Zbog toga se kod vrelih zvezda jednagina (1-82) mora pisati u

obhku /f”d W e
Pee @l [ W dpe dpe ~
f . j S‘g' 0 dr + dr _t dr:,mgp ) (1 _90)

Uticaj temperdfﬁfé"hg'mﬁgrast Pe moZe se videti uporedenjem
njihovih vrednosti kod toplih i hladnih zvezda (tabele 11 2),

Pritisak zracenja (p,) tako brzo raste sa temperaturom da kod
nekih vrelih zvezda klase O dostize vrednost gasnog pritiska p, /p, ~
1. Rafunajuéi modele vrlo toplih zvezda Underhill je pokazala da
kod nekih zvezda klase O i superdzinova pritisak zrafenja moze da
bude veéi 1 od gravitacije #to dovodi do Sirenja zvezdanog omotada
ogromnim brzinama (v & 3000 km/s).

Ona je dala jednostavnu formulu po kojoj se ovaj pritisak moge
zanemariti kod hladnih zvezda kod kojih je: '

T \*
1> 5() -
To je sluéaj kod Sunca.

Zbog srazmernosti koja postoji izmedu gustine (p) i pritiska (p)
(1-86): '

_ H
P =P
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moZe izgledati nepotrebno traziti vezu:

p=p(r):

kad imamo p = p(r). Problem nije tako jednostavan i zato ¢emo ga,
ovde izloziti.
Polazi se od jednadine stanja za idealan gas:

pV = R'T, (1—91)

koja se moZe primeniti na sve stabilne zvezde sem na bele patuljke i
neutronske zvezde. Tako dolazimo do relacije (1-86):

1 P
= —R'T = LR*T.
p=y R p

Ako je hemijski sastav konstantan biée:

*

dp = 7d(pT>._ (1-92)

Koristeéi (1-84):

gpdh = ——d(oT), (1-93)

i zamenjujuéi geometrijsku dubinu optickom (1-83), nakon sredivanja
imaéemgﬂ:- R ' ._ qu* : S

iy

dr dpTy. (1 - 94)
Koristei rezultat (1-78):

3 1
4 _mpt [ 9 2
T —Tef(ér—l—z),

traZimo optitku dubinu dr:

dT4 s Z ede
A 4 47
dr=37z
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pa je zamenimo u (1-94) i sredimo: -

4 pg dT*
3¢R* Tg‘i '

d(pT) =
Izvriimo integraciju:

| Ky
mepGTG 3¢R*T4( 4—T0)

U dubljim fotosferskim sio_}ewma i temperatura i pritisak zado-
voljavaju uslove:

T s Ty
2> Do
poTy ~ po

Zbog toga mozZemo napisati:

4,ug1

~ 3 $R* T K

odnosno:
4 kg 1
3 qéR*

Tako smo dobili vezu izmedu gustine i temperature koja se pomoéu
(1-78) lako pretvara u vezu gustina-optitka dubina: p = p(r).
Da bismo nasli brzinu promene temperature, tj. temperaturski

gradijent, dobijenu vrednost gustine (1-95) zamenimo u (1-93) i sred-
imo. Dobicemno:

dT'  pg dT g
FTy-T odnosno o= i (1~ 96)
Ako hodemo dobijene rezultate da primenimo na Sunce:
g=2,7x10* cms™?; p=1; R*=83x107—28
mol - grad

dobijamo:
: dT grad grad
=107* =1 .

dh - cm 0 km

(1-95)
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U Sundevoj fotosferi sa porastom dubine (%) temperatura raste za 10
K po kilometru.

Koristeéi’ dobijene formule (1-83), (1-95) i (1-96) moZemo nadi
velidinu I%}_L tj. geometrijsku dubinu sloja jediniéne opti¢ke dubine:

dr SRTS 1
da_'f_ 4 pg T3

(1—97)

Ako stavimo T = Ty onda (1-97) karakterise debljinu fotosfere. Za
Sunce je debljina fotosfere reda 100 km; kako je Sunéev radijus oko
700000 km, to vidimo da je debljina fotosfere toliko manja od radijusa
da je opravdana pretpostavka o planparalelnom sloju, koju smo stalno
koristili.

Koristeéi dobijene relacije osnovnih parametara u funkeiji du-
bine, uz primenu savremenih radunara, dobijeni su modeli za razne
tipove zvezda tj. njihovih fotosfera. Ovde éemo samo kao primer da
navedemo po jedan model za fotosferu vrele i hladne zvezde. Brzi
radunari su neverovatno olakiali ovaj posao. Ipak su neki problemi
jos ostali nereSeni. Na njih smo éitaocu skretali paZnju na viSe mesta.

1.1.8.1. Model fotosfere vrele zvezde

Kod toplih zvezda efektivne temperature 10-20x10%K apsorp-
ciju vrdi uglavnom vodonik, a kod jo§ toplijih zvezda — helijum. Na
visokim temperaturama zbog jonizacije ima mnogo slobodnih elek-
trona, pa je vaZan i elektronski pritisak:

Pe = n kT. (1~ 98)

Mnogi su autori izrafunavali fotosferske modele vrelih zvezda.
Takav jedan model za zvezdu klase 09, prema A. Underhill navodimo
u tabeli 1. ' .

Underhill i dr. radunajuéi modele za zvezde klase O i B pokazali
su da se iz.njih dobijena raspodela energije u neprekidnom spektru,
za 3.4 x 1073 < X < 8.0 x 10~ cm, izvanredno dobro slaZe sa pos-
matranjima.
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Tabela 1 _
Model fotosfere vrele zvezde (Ter= 40000 K)
Geom. dubina |Opticka dubinaj Temperatura - Pritisak

h(km) T - T(EK) log py log pe

- 0,00 27700 . -

0 0,01 1 29000 1 2,78 2,48
© 850 0,02 29700 | 3,08 2,76
1600 0,04 30800 “| 3,31 3,01
2090 0,06 31900 = 3,46 3,16
2420 0,08 32800 3,06 3,26
2680 0,10 33500 3,64 3,34
3520 0,20 36100 3,87 3,58
4420 0,40 38700 4,09 3,81
4900 0,60 40800 4,22 3,94
5390 0,80 42300 4,31 4.03
5730 1,00 43500 4,37 4,10
6840 2,00 47800 4,57 4.30

e e e L ST

- 1.1.8.2. Model fotosfere hladne zvezde (Sunce)

Kao primer fotosferskog modela za hladnije zvezde ratunat je
model za Sunce. Veliki problem neprozraénosti koji smo detaljno
izloZili u paragrafu 1.1.5.1 ovde éemo samo pomenuti. Naime, pri
niskim temperaturama ne vrii se jonizacija vodonika, a neutralm
vodonik je skoro sav u osnovnom stanju i tako ne apsorbuje zragenje
u vidljivom delu spektra. Posmatranja su, medutim, uverila as-
trofizi€are da je neprozratnost fotosfere izuzetno visoka. Kako pomir-
iti ove Cinjenice? Ideju je dao Wildt 1939, ali je potpuno redenje
problema nadeno tek 1946. Za apsorpciju zraéenja u fotosferi Sunca
odgovorni su negativni vodonikovi joni, koji se formiraju od neu-
tralnih atoma vodonika i slobodnih elektrona koji potitu od metala
jonizovanih na niskim temperaturama.

Kvantno-mehanicki problemi vezani za izrafunavanje koeficijenta
apsorpcije za negativne vodonikove jone nisu trivijalni. Na tom polju
je uloZeno mnogo rada i najzad su dobijeni rezultati koji su pokazali
da apsorpcija od strane negativnih vodonikovih jona (H ™) ima glavnu
ulogu u celoj vidljivoj oblasti Sunéevog spektra. Pokazalo se da joni
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H~ apsorbuju zradenje ne samo u Suncevoj fotosferi, ve¢ i kod svih
zvezda efektivne temperature manje od 8000 K. Kod toplijih zvezda
negativnih «6donikovih jona skoro i nema jer je energija od samo
0,75 eV dovoljna za njihovu neutralizaciju. Kod najhladnijih zvezda
apsorpeiju vrde, pored H™, jod i molekuli.
 Modeli fotosfera hladnih zvezda objavljeni su u velikom broju
radova. Ovde navodimo model Sunéeve fotosfere po Unzéldu (tabe-
la 2
)Vec prvi pogled na tabelu 2 pokazuje veliku neprozracnost (tanka
fotosfera); pa je 7 = 1 veé na geometrijskoj dubini h = 260 km, a
7 = 2 na sledeéih 20 km. Poredenja radi pogledajmo kako je to kod

" vrele zvezde (tabela 1). Tamo je 7 = 1 na h = 5730 km, a 7 = 2 tek

posle 1110 km. Sem velike neprozraénosti, fotosfere hladnih zvezda
karakterise malo slobodnih elektrona:

Pe K Pgy

§to nije slu¢aj kod vrelih zvezda.

: Tabela 2
Model fotosfere hladne zvezde (Sunce)
Geom. dubina! Opticka dubina | Temperatura Pritisak
h(km) ' “TEO00 T(K) logpg 10g Pe
B 0,005 4090 4,1 -0,5
0,01 4295 4,3 ~0,3
0,05 | 4835 46 +0,2
0,1 5030 4,8 +0,4
0,5 8800 - 5,1 +1,2
260 1,0 6400 5,2 +1,8
280 2,0 7180 5,3 +2,4 .
Konvektivnal
zZona
{

Kod svih zvezdanih fotosfera temperatura, pritisak 1 naravno
gustina rastu sa dubinom, a efektivna temperatura se nalazi oko vred-
nosti 7 = 2/83, odnosno 7 = 1/2, §to zavisi od refenja za S(7).

I pored izvesnih nedostataka, koje smo pominjali u tekstu na vide
mesta, fotosferski modeli su veliki uspeh teorijske astrofizike.
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1.2. ZVEZDANE ATMOSFERE

Zvezde su jedini (nama poznati) generatori energije u Vasioni.
One su okruZene ekstremno retkom meduzvezdanom materijom (MM).
Jedini efikasan nacin prenofenja energije kroz takvu sredinu je zra-
tenje. Zbog toga je otigledno da, bez obzira kojim mehanizmom se
energija prenosi kroz razne zvezdane slojeve, ona napusta zvezdu —
zraenjem. Mi vidimo (registrujemo) zvezde zato §to one emituju
radijativni fluks u okolni prostor. Kakav ée spektar emitovati zvezda
zavisi od njene atmosfere.

Zvezdane atmosfere su oblasti velikih promena parametara sre-
dine (p, p, T'). To su slozeni fizicki sistemi ije su makroskopske karak-
teristike odredene istovremenim delovanjem velikog broja mikropro-
cesa medu festicama raznih vrsta: atomi, joni, elektroni, molekuli i
fotoni. Da bi se matematicki opisali svi ovi znafajni i medusobno
povezani procesi moraju se koristiti odredene aproksimacije, inade se
problemi ne bi mogli resiti. Svim procesima koji deluju ne moze se
dati isti znacaj (teZina). Pod odredenim uslovima dominiraju neki
procesi, pa se ostali mogu zanemariti. Brizljivim izborom aproksi-
macija dolazimo do relativno jednostavnih modela koji za odredenu
tacnost dobro predstavljaju realno stanje u zvezdanim atmosferama.
Ako se zahteva veéa tatnost broj aproksimacija se smanjuje i postu-
pak ponavlja. R U

Atmosferu zvezde karakterise linijski spektar. Uporedujuéi teori-
jski dobijen profil linije sa onim dobijenim iz posmatranji, ocenjuje
se opravdanost uéinjenih aproksimacija, odnosno proverava se model.

cal

Analizom linijskog spektra odreduje se hemijski sastav i fizicko

stanje materije, zvezde se svrstavaju u spektralne klase, izradunavaju
se njihove globalne karakteristike (brzina rotacije, jadina magnetnog
polja itd). Najveée razlike u spekiralnim klasama posledice su razlike
u temperaturi, a ne razlike u hemijskom sastavu zvezdane materije,
Mnogo radova je posveéeno analizi zvezdanih spektara. Veliki
broj nauénika tokom ovog veka dao je znadajan doprinos boljem poz-
navanju fizickih karakteristika zvezdanih atmosfera. Veliki napredak

~Je utinjen posle 1960, merenjem zraenja izvan Zemljine atmosfere -

raznim instrumentima za registrovanje rendgenskog, ultraljubiéastog
1 infracrvenog spektralnog podruéja. MoZemo slobodno reéi da je
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kosmicka era otvorila nove prozore za proucavanje zvezda.

U ovom poglavlju éemo izloZiti najvaZnije osobine linijskog spek-
tra. Iz praktiénih i istorijskih razloga, pre svega éemo se upoznati sa
hemijskim sastavom i fizickim uslovima u zvezdanim atmosferama,
kao i sa karakteristikama profila spektralne linije. Zatim ¢emo meh-
anizam obrazovanja linije dati u aproksimaciji atoma sa dva nivoa i
definisati koeficijent apsorpcije u liniji kao makro i mikroparametar
sredine. 1 najzad éemo izloZiti najznalajnije uzroke koji 1zazivaju
girenje i pomeranje linija. Na kraju ovog poglavlja date su jednaéina
prenossa za zradenje u liniji i krive rasta. -

Ovde nisu obuhvadeni nestacionarni procesi: diferencijalna rota-
cija, kretanje atmosfera (pulsiranje, sirenje 1 kolaps) kao ni turbulen-
cije raznih razmera. Sto se ti¢e problema zagrevanja atmosfere on se
razmatra u poglavlju o talasima.

1.2.1. Hemijski sastav i fizicki uslovi
u zvezdanim atmosferama

Kod raznih zvezda atmosfere imaju razliéitu gustinu, pa govo-
rimo o relativnom hemijskom sastavu. On se definife na dva naéina:

1) Koli¢ina jednog elementa (H) se uzima za jedinicu, pa se ostali
elementi uporeduju prema njemu.

2) Ukupan hemijski sastav se uzima za 100%, pa se udeo svakog
elementa raduna u procentima.

Relativan hemijski sastav se daje ili prema broju atoma (a;) ili
prema masi (§;). Ako u 1 cm® zvezdane atmosfere ima n; atoma
prvog elementa, ny drugog elementa itd, onda ée relativno uesce
i-tog elementa po broju atoma, po prvoj definiciji, biti:

7

Qg = ==y
L5

(1 —99)
ili po drugoj definiciji:

. T
W) = e E

x 100. (1 - 100)
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Ako je masa atoma prvog elementa m;, masa drugog m, itd, onda je
koli¢ina i-tog elementa po masi:

LLLLS]

b; = (1—101)

g ’

ili u procentimas

bi(%) = ki

% 100.
nymy +nama 4+ ... F gy + ...

(1—102)

Treba naglasiti da se, odredujuéi a; ili b; za neku zvezdu, pretpostavlja
isti hemijski sastav na svim nivoima zvezdane atmosfere. Za ovakvu
pretpostavku ima mnogo osnova. Dovoljno je da se podsetimo stalne
turbulencije i raznih dinami€kih procesa u zvezdanim atmosferama.

P A HLE S AN

Tabela 3 _
Hemijski sastav zvezda glavnog niza H-R dijagrama
Element| -+« Peg ¢ Per T Sco 10 Lac 55 Cyg
logn logn logn logn logn
i 12,00 12,00 12,00 12,00 12,00
He 11,17 11,31 11,23 11,23 11,18
C 8 58 8,56 8,37 8,37 8,41
N 8,01 8,31 8,57 8,37 8,63
O 8,63 9,03 9,12 8,77 8,98
Ne 8,73 8,61 8,72 8,72 ~
Mg 7,95 7,76 7,73 8,22 -
Al 5,76 6,78 6,58 7,07 -
Si 7,03 7,96- 7,95 7,75 7,46

Mnogo je radova posveéeno analizi zvezdanih spektara u cilju
odredivanja njihovog hemijskog sastava. Naveiéemo rezultate za neke
zvezde glavnog niza H-R dijagrama (tab. 3) i za Sunce (tab. 4) prema
Soboljevu (1975). U tabeli 3 navedeni su logaritmi koncentracija
hemijskih elemenata kod raznih zvezda. Za vodonik je uzeto logn =

12. Pod n se podrazumeva ukupna koncentracija atoma zadatog ele- -

menta. Prema tabelama 3 i 4 vidimo da se hemijski sastav navedenih
zvezda 1 Sunca minimalno razlikuje. Najobilniji elementi su vodonik

SN
3
]
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i helijum. Slidan hemijski sastav imaju i magline. Zakiju¢ak o jedin-

" gtvu hemnijskog sastava zvezda i maglina je od izuzetnog znacaja ne

samo za astfofiziku.

Medutim, prisustvo linija u spektru zvezda, odnosno njihov in-
tenzitet, nisu uvek pravi pokazatelji zastupljenosti hemijskih eleme-
nata. Uzrok moze biti na primer nedovoljna temperatura za eksc-
itaciju i jonizaciju. Tako primeéujemo da u tabeli 4 nopSte nema
helijuma. U Sunéevom vidljivom spektru nema apsorpcionih linija
neutralnog helijuma u osnovnom stanju. U tom delu spekira mogle
bi se videti samo linije ekscitiranog helijuma. Kako je za to potrebna
visoka energija (odnosno temperatura), to pri relativno niskim tem-
peraturama na Suncu, mali broj atoma helijuma u pobudenom stanju
daje tako slabe linije da se one vrlo tesko registruju. Tako bi se mo-
gao izvesti pogreSan zakljudak da helijuma na Suncu i nema, a on je,
medutim, po obilnosti drugi element ~ posle vodonika. Treba pod-
setiti da se helijum javlja u obliku emisionih linija iz hromosfere u
kojima je prvi put i otkriven (Janssen i Lockyer, 1868). Odredivanje .
zastupljenosti hemijskih elemenata iz ovih linija je vie kvalitativno
nego kvantitativno zbog odstupanja od TTR.

Tabela 4
Hemijski sastav Sunca

Elemenf{ logn [Flement] logn [Element logn [Elemeny logn
H 12,00 S 7,30 Cu 5,04 Rh 0,78
Li 096 | K | 470 | Zn | 440 | Pb | 121
Be 236 | Ca | 615 | Ga | 236 | Ag | 0,14
C 8,72 Se 2,82 Ge 3,29 Cd 1 46
N 708 | Ti | 468 | Rb | 248 | In | 1,16
0 8,96 v 3,70 Sr 2,60 Sm |, 1,54
Na | 630 | o | 53 | Y | 225 | Sb | 1,94
Mg 7,40 Mn 4,90 Zr /4,23 Ba 2,10
Al 6,20 Fe 6,57 Nb 1,95 Yb ¢ -1,53
Si 7,50 Co 4,64 Mo 1,90 Pd i 1,33
P 5,34 Ni 5,01 Ru 1,43

Za pravilnu interpretaciju zvezdanih spektara neophodno je znati
energije ekscitacije i jonizacije hemijskih elemenata, pa prema in-
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jcenzitetima. tih linija odrediti broj atoma u osnovnom stanju. Zbog
informacije navodimo u tabeli 5 potencijale prve i druge jonizacije
razli¢itih atoma. '

Iz tabele 5 se vidi da najniZi potencijal jonizacije imaju met-
ali. Oni se u zvezdanim atmosferama jonizuju veé na oko 5000 K.
Za vodonik, a narodito za helijum potrebna je znatno visa temper-
atura da bi se izvrila jonizacija. Tako su kod vrlo toplih zvezda klase
O i B linije jonizovanog i ekscitiranog helijuma vrlo intenzivne; kod
r‘naije toplih zvezda klase A linije helijuma iiezavaju, a dominiraju
linije vodonika i najzad se kod jo& hladnijih zvezda u spektru javijaju
neutralni atomi pa ¢ak 1 molekuli. Prisustvo helijuma se sa veéom
tagno$éu moze odredivati samo kod vrelih zvezda, dok se kod hladnih
oéreduje ili sasvim neprecizno ili nikako. Razlike u zvezdanim spek-
trima prema kojima je izvriena podela na klase: O, B, A, F, G, K, M

poticu, dakle, od razlike u fizickom stanju zvezdanih atmosfera (T) a .

ne od razlika u hemijskom sastavu. -

Tabela 5
Potencijali prve i druge jonizacije za neke atome’

Element 1(eV) | II{eV) [Elemeny I{eV) | II(eV) Element I(eV) | I(eV)
13,60 A 15,75 27,6 Br 11,84 21,6
24,58 b4,4 K 4,73 31,8 Kr 14,00 24,8
5,39 76,6 Ca 6,11 i1,9 Rb 4,18 274
9,32 18,2 Se 6,56 12,8 Sr 5,69 11,0
8,30 25,1 Ti 6,83 13,6 Y 6,60 12,3
11,28 24,4 v 6,74 14,6 Zr 6,95 14,0
14,54 29,6 Cr 6,76 16,5 Nb 8,77 13,5
13,81 35,1 Mn 7,43 15,6 Mo 7,18 15,2
17,42 35,0 Fe 7,90 16,2 Te 7,54 15,0
21,56. | 41,1 Co 7,86 17,0 Ru 7,50 16,4
5,14 47.3 Ni 7,63 18,2 Rh 7,10 18,1
Mg 7,64 ] 15,0 Cu 7,72 20,3 Pd 8,33 19,9
Al | 598 | 188 | Zn 939 | 180 | Ag | 757 | 220
Si 8,15 16,3 Ga 6,00 20,5 Cd 8,99 16,9
P 10,55 19,6 Ge 7,88 15,9 In 5,78 18,9
S 10,36 23,4 As 9,85 20,2 Su 7,33 14,6
Cl | 13,00 | 238 | Se 975 | 21,4 .
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Uporedivanjem relativnog hemijskog sastava kod razli¢itih zvez-
da nadeno je da je vodonik daleko najobilniji element. Ako se ratuna
po broju &estica u jedinici zapremine (1-100), onda je sastav: nesto
manje od 90% vodonika; oko 10% helijuma i samo oko 1073 broja
gvih Gestica &ine teski elementi.

Ako se ratuna po masi (1-102) onda je procenat drugadiji, mada

je redosled isti:

vodonik ~ 67%
helijum ~ 31%
metali ~ 2%

Medutim i pored velike sli¢nosti u hemijskom sastavu svih zvezda
i maglina postoje i izvesne razlike, koje ukazuju na pripadnost nekoj
vedoj grupi istog porekla, na fazu evolucije itd. Zbog toga je prouta-
vanje hemijskog sastava od velikog znataja za odredivanje starosti
odnosno evolucije zvezda. )

1.2.1.1. Koncentracija slobodnih elektrona

Za mnoge probleme kao 3to su neprozracnost, prenos energije,
itd, neophodno je znati broj slobodnih elektrona u jedinici zapremine,
tj. koncentraciju slobodnih elektrona n.. Ovaj parametar se menja
sa visinom atmosfere i izradunava se pomofu modela za odredenu
zvezdu: ne = ne(h). Medutim, Eesto je dovoljno znati srednju vred-
nost koncentracije slobodnih elektrona, 7., u zvezdanoj atmosferi.
Ova velidina se moze odrediti na dva nadina.

Ako se u zvezdanom spektru vide linije istog atoma raznih ste-
pena. jonizacije (na primer u spektru Sunca Cal i Call), onda se
iz spektra nadene veli¢ine n™ i n; zamene u formulu (1-26), pa se
izraduna trazens velicina 7. Kod Sunca je 7, & 10'2cm™®. Drugi
nadin je zasnovan na prebrojavanju linija Balmerove serije vodonika
u spektru zvezda. Zbog raznih efekata Sirenja linija u spektrul?, vi-
soki &lanovi Balmerove serije se Zesto tako sliju da ih je nemogude
razlikovati od kontinuuma. Korekcija koja je u tom smislu uéinjena
dovela je do jednostavne formule koja se Cesto koristi:

log ne = 23,26 — 7.5logk, (1—103)

1} Ovaj problem ée biti detaljno opisan u 1.2.3.
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gde je:
ne — koncentracija slobodnih elektrona,
k ~ kvantni broj najviseg nivoa poslednje vidljive linije.

1.2.1.2. Odstupanje od LTR

Hipoteza o lokalnoj termodinamitkoj ravnotesi (1-29) vazi u
onim sredinama gde sudarni procesi dominiraju nad radijativnim.
Ovaj uslov je ispunjen u fotosferi gde se formiraju kontinuum i slabe
linije. Jake rezonantne linije {(naroéito njihovi centralni delovi) formi-
raju se u vifim atmosferskim slojevima, koji su znatno redi. Tako
sudarni procesi postaju manje efikasni, pa u naseljavanju atomskih
nivoa dominaciju preuzimaju radijativni procesi. U takvim uslovima
naseljenost nivoa nije odredena samo temperaturom (T') kao $to je
stuéaj u uslovima LTR (1-25), ve¢ i poljem zradenja. Takva situacija
zahteva poseban tretman. Uvodi se dopunski uslov statisticke ravno-
teZe koji za i-ti nivo u atomu ima oblik:

n; Z Py = Z 1k Py,
k k

gde je:

n; ~ naseljenost i-tog nivoa,

ni — naseljenost k-tog nivoa, ko Jt moZe da ima i podnivoe,

Pip, Py; — verovatnoée da se u jedinici vremena ostvare prelazi
i~ kik — i Ove verovatnode se mogu izraziti kao sume odgo-
varajuéih sudarnih i radijativnih doprinosa. U radijativnim proces-
ima (ekscitacijama 1 deekscitacijama) sadriana Je zavisnost nasel-
jenosti nivoa u atomu od polja zraenja.

Uobi¢ajeno je da se neprimenjivost lokalne termodinamicke ra-
vnoteZe oznafava kao ne-LTR ili NLTR. U takvim uslovima, zbog
uticaja polja zralenja na naseljenost nivoa, moraju se istovremeno
resavati jednadina prenosa zraéenja i Jednadine statistizke ravnoteze.

1.2.2. Linijski spektar

Analizom linijskog spéktra dobijaju se makroparametri koji de-
finifu liniju, njen oblik, intenzitet, polozaj itd. (sl. 14). Da bi se iz

(1 —104)

(

ki
i
o
Sl
1
..
S
i

. . ' 77
Teorija zracenja

ovih podataka dobile informacije o zvezdanim. fatnllos‘fera,ma, 1:>'oi;_rebr.1;>l
je naéi vezu izmedu makro-parametara (dob‘uemh iz spekt.r'fa,) i oni
mikro—paréf}zetara koji njih odreduju. D'ﬁ %Jlsmo uspos.tz?,vih gelgzze
koristi¢emo model atoma sa dva nivoa koji jeu flpotreba. jo o 1 .
Mada pojednostavljuje realnost, on dob'ro opisuje rez?na,nt.n? pz,;ie aze
koji daju jake spektralne linije. Uspesi koji su Postlgnum. 1 jednos-
tavnost dobijenih formula, sasvim su opravdali njegovo koriséenje.

1.2.2.1. Karakteristike profila spektralne linije

Postojanje apsorpcione lintje oznaéa?fa da je na nekizr} mes?n?a,
u spektru zvezde smanjen intenzitet kontinuuma. Aps?rpcmna linija
nastaje vezano-vezanim prelazima u a,.tomu. Ona moZe fia, _nas;;{a‘,ne
zbog prave apsorpeije fotona (o)) kao 1 zbog procesq rasejanja. éa,Ez-
graniéenje ova dva procesa moze se usta.mowm Jf?dn.oznacno‘u modelu
atoma sa dva nivoa (1.2.2.2.). U procesima rasejanja foton interaguje
sa atomom dovodeéi ga u pobudeno stanje, a z_atzm, kada :se at?m
vrati u prvobitno stanje, izraleni fotonflastavija da se krecei:) ali u
drugom praveu malo izmenjenom energijom (frekvencijom). Urom—_
ena pravea i frekvencije opisuju se funkcijama preraspodele. y pro-
cesu rasejanja foton se premedta sa jednog mesiza ailsfnosfere na drugo,
i pri tome se energija fotona ne pretv-ara, u -kineticku .e.nergiiu‘ gasa
- u toplotu. Nasuprot ovom procesu je prava apsorpcija u ogg;k se
energija fotona potpuno ili delimiéno pretvara., u t-s)plotnu (k.u;e ié u)
energiju gasa. Qvaj se proces naziva tev'ma?zzaczja fot‘?na 1 v_esnc()i je
vezan sa lokalnim termodinamickim svojstvima m-ateri.]e. Oéigledno
prava apsorpcija ima lokalni, a rasejanje new.loka,lm karakter. B

Ovde éemo razmatrati liniju koja nastaje zbog prave apsorpcije.
Takvu liniju éine fotoni odredene frekvencije vy (na ko_}o.gl se nalazi
centralni minimum), ali i svi fotoni bliskih frekvencija koji se apsor-
buju dajuéi tako prefil linije (sl. 14}. Zbog toga spektr-ajlne hm{e mSli
strogo monohromatske. Profil linije je f)dreden k?eﬁ01jentorr% f,l?sotr
peije (0,), koji se duZ linije brzo menja, za razliku od 1;0? cijen e?,
apsorpcije u neprekidnom spektru (oz,,?, koji se na mestu linije sporo
menja, pa se mode smatrati konstantnim. :

Tako imamo:

o, > ay 1 a,, /2 a = const. (1 —105)
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Spektralnu liniju karakterisu: oblik (profil) linije, dubina i irina.
Najjednostavniji profil imaju slabe linije. To je uzan, simetriéan profil
sa jednim minimumom u obliku zvona, koji predstavija jezgro linije
(sl 14). Jake rezonantne linije obi¢no imaju izrazena ”krila” koja ge
Sire sa obe strane centralnog minimuma (jezgra). Vaino je razumeti
da razni delovi iste linije nastaju na razli¢itim dubinama u atmosferi.
Fotoni koji formiraju jezgro apsorpcione linije, zbog velike vrednosti
koeficijenta apsorpcije (0,,), potitu iz tankog gornjeg sloja atmosfere,
dok oni koji formiraju krila mogu da produ mnogo duzi put kroz

~atmosferu. Zbog toga oni poti¢u iz znatno dublijih slojeva, sve do
onog sloja koji daje kontinuum. Na taj nadin jedna spektralna linija
omoguéava dijagnostiku znatnog opsega dubine (nekoliko stotina km)
od visokih atmosferskih slojeva (centar linije) do velikih dubina (krila
i kontinuum). '

Stika 14.

Tako je zbog izraZene frekventne zavisnosti koeficijenta apsorp-

cije (0,) intenzitet neprekidnog spektra, ID, razli¢ito oslabljen duz -
profila linije. Da bi se to slabljenje lakie merilo uvedena Jje velid¢ina:
remanentnt intenzitet (r, ). To je odnos intenziteta I, na nekoj datoj
frekvenciji unutar linije prema interpolisanom intenzitetu neprekid-
nog spektra na istoj frekvenciji (19): : '

1 |
= (1 - 106)
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Analogno izrazu (1-106) remanentni intenzitet se moZe definisati i
- pomoéu fluksa:

H,
Ty = “ﬁg (1 - 107)
r, &
1.0 - TETITTE g ——
) \ R.=1-r,
0.8 - 4 v
0.6 — )
WV—*/ \
0.4 — r,
Y
0.2 —
Ty
0.0 3 =
Ly . aendy 4
Stika 15.

Najmanja vrednost koju on moZe da ima je r,g 1 naziva se cen-
tralni remanentni intenzitet. Ako nacrtamo spektralnu liniju pomoéu
remanentnog intenziteta kao na slici 15, onda se veli¢cina B, = 1—r,
naziva dubina linije. Nju moZemo definisati pomoéu fluksa, kod svih
zvezda kod kojih moZemo da merimo fluks. Jasno je da je fluks u
liniji (H,), zbog veée apsorpcije, manji nego fluks u kontinuumu H°
u okolini linije. Tako moZemo i definisati dubinu linije:

H® - H, H,
Rymmﬂ,o =1—"—}'2,—0‘m].—7‘p.
Na ta} naéin smo dubinu linije R, izrazili u jedinicama fluksa nepre-
kidnog spektra, odnosno fluks kontinuuma smo uzeli za 1.

Jedna od najvaZnijih veli¢ina koja nam je potrebna za reSavanje
¢itavog niza problema je ukupna koli¢ina energije apsorbovana u liniji.
Ona se naziva ekvivelentna firina linije (W,) 1 predstavlja povriinu
koju omeduje kontura tj. profil linije (slika 15}. Ocigledno je da se
izraunava po formuli:

W, = f Rydv = / (1 =r,)dv. (1 - 108)
[#] ] : )
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Oznaka W, je uobifajena da bi se naglasilo da je to ekvivalentna,

Sirina u frekventnoj skali.

Cesto se pod terminom inienzitet spektralne linije podrazumeva,
njena ekvivalentna Sirina. Zaista velicina W, karakterise jatinu linije
u spektru zvezde. Za merenje W, konstruige se pravougaonik (kao na
slici 16) &ija povrdina treba da bude jednaka povriini koju ograni¢ava
profil linije. Sirina osendenog pravougaonika odgovara ekvivalentnoj
Sirini (W, ) jer je visina jedinica (slika 16).

0.4 — /
\
0.2 —
{=-
0.0 PR | =
W,

Slika 16.

1.2.2.2. Model atoma sa dva nivoa

Emisija 1 apsorpcija zradenja u spektralnoj liniji odredene su
- prelazima atoma iz jednog diskretnog stanja u drugo. To su vezano-
vezani prelazi. Ovde éemo koristiti najjednostavniji atomski model
sa dva nivoa koji se primenjuje u teorijskoj astrofizici od 1930. do
danas. On ima samo osnovni nivo ¢, koji je beskonagno tanak (sl 17)
i jedan vidi "pobudeni” nivo k, koji ima neku konaénu girinu AE.

Mada izuzetno uproséena u odnosu na realnu situaciju u atomu,
ova shema se sa uspehom koristi i danas. Ovakav model omogudava
jasan uvid u procese formiranja spektralnih linija. On je vafan prvi
korak ka resavanju sloZenih problema prenosa zraéenja.

Otigledno je naseljenost viseg nivoa (k > 1) u realnim uslovima
odredena i sudarima i radijativnim procesima. Medutim, posto u

i
]
|
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. gudéim slojevima dominiraju sudart, oni i odreduju naseljenost k-

tog nivoa, pa kazemo da je njegova naseljenost odredena samo tem-
peraturom, “4j. lokalnim uslovima sredine. Stoga- se za i.:a‘kve sre-
dine i primenjuje LTR tj. relacija (1-29). U redim sredinama su-
dari su vrlo retki. Zbog toga je naseljenost videg niv?:a <_)dredena
uglavnom poljem zradenja, tj. radijativnim procesima, koji nisu defin-
isani lokalnom temperaturom. To je razlog 8to se u atmosferama
za odredjivanje naseljenosti atomskih nivoa umesto LTR mora ko‘r.is—
titi uslov statisticke ravnoteze (1-104). Bilo zbog sudara ili ra(:ilja,—
tivnih procesa, javljaju se podnivoi p, koji odredujL? éirinu‘ AE.) nivoa
k (sl. 17), zbog &ega se njegova naseljenost odreduje sumiranjem po
svim podnivoima p:
nE = E Ngp.
Py

Stika 17.

Postojanje ovih podnivoa neodredene Sirine AE predstavlja:'ﬁzié—
ki razlog postojanja profila linije umesto beskrajno tanke linije na
mestu centralne frekvencije v (v. sliku 14).

Posto @ ,,dz) predstavlja verovatnoéu da je apsorbovan foton frek-
vencije u intervalu (v, v + dv), onda apsorpcioni profil (®,) mozemo
normirati tako da je:

+oo

[ ®,dv=1,

(1—109)




82 Teorija zradenja

. Teorija zradenja

tj. da naseljenost pobudenog nivoa bude:

+oo .
nE = ng / d,dv.

-0

Ako se atom nalazi i nos
e iom f:\,z1 u pgbu_denog -sta’u‘ngu k, on moZe spontano da
P stanje nize energiye ¢, emitujudi foton frekvencije:
wiEbr

Xk = Xi |
Vpi = -—h—i, - (1-110)

. Intenzitet linije u spektru odreduju verovatnoéa prelaza 1 nasel-
Jenost nivoa. Ako se u 1 cm?® zvezdane atmosfere nalazi n; atoma
u kva.ntnf)m stanju k i n; atoma u kvantom stanju ¢ (k > t), onda
se p.relam t — k mogu izvrsiti uz apsorpciju fotona energijf; hv;g
Broj takvih prelaza u jedinici vremena odreden je koeﬁcijent(:m:
Yer(.)vatnoée prelaza Bix, naseljenoséu i-tog nivoa n; i gustinom zra-
fenja py:

nip = Bixnipy. : (1 —111)

Rezultat‘ ovog prelaza je apsorpciona liniju u spektru zvezde.
. Broj prelaza ni_,; u jedinici vremena praéen emasijom zradenja
je:

Nkwi = Aging + Bringp,. (1-112)

Prvi élia.rf na desnoj strani relacije (1-112) predstavlja spontani prelag
uz emisiju zradenja i on se deSava nezavisno od zradenja spolja, tj. i
kadv je py = 0. Drugi ¢lan predstavija stimulisano tj. indukovano
zracenje i ne moze se ostvariti ako je p, = 0. Emisiona linija postoji
dakle, i bez delovanja zracenja spolja i odredena je izrazom: ,

Ng_j = Aging. (1-113)

Verovatnodée navedenih procesa karakterisu se odgovarajuéim

AjnStajnovim koeficijentima: Ag;, B i By (Ajnstajn, 1917), koji

px:et%sta?vljaju konstante za odredeni atom. Velidina Aj; naziva se
Ajnstajnov koeficijent spontanog prelaza (spontane emisije), a By
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koeﬁéijent indukovanog prelaza (indukovane emisije). Ako sa Ty ozna-
¢mo proseéno vreme boravka atoma u nekom kvantnom stanju k,
onda je ukupni koeficijent spontanih prelaza sa nivoa k:
Yo=Y Ak = L | (1-114)
i<k Tk ;
2

Qcigledno je da vela vrednost koeficijenta Ay; znaci kradi ?zivot”
atoma u stanju k. Poznavanje apsolutnih vrednosti koeficijenata Ags
od izuzetnog je znaéaja, jer se iz relacije (1-113) moze izratunati
naseljenost odredenog nivoa; u ovom slutaju ng.

Izraéunavanje Ajnstajnovih koeficijenata teorijskim metodama,
preko talasnih funkcija atoma, veoma je sloZen zadatak, zato se po-
kudalo eksperimentalno. Medutim, sve eksperimentalne metode koje
danas znamo omoguéuju nam merenje proizvoda:

Agi - 1k,

a ne samog koeficijenta verovatnote prelaza. Odavde se mogu naci
relativne, ali ne i apsolutne vrednosti Ajndtajnovih koeficijenata. Ako
bi se nekom drugom, nezavisnom metodom, izratunale vrednosti ng,
onda bi se odredile i apsolutne vrednosti za Ag;. Takvi radovi postoje
za rezonantne linije Mgl i Cal, ali gregka kod ovih eksperimentalnih
metoda je 10 ~ 15%.

U poslednje vreme poboljSane su i teorijske metode za izrauna-
vanje Axi. One su pouzdanije od eksperimentalnih, ali su zbog izu-
zetne slozenosti primenljive samo na jednoelektronsku aproksimaciju
(vodonikov atom).

Tako je dobijena vrednost:

A ~ 10871
odnosno, prema (1-114):
7 a2 107 %s. (1—115)

Ovakve vrednosti ukazuju na ponadanje nekog broja od ukupnog
broja atoma u odredenom kvantnom stanju. Ne zna se kada ée jedan
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fxtom izvriti prelaz k — ¢, ali se zna da ée posle vremena 7 = 10~85
i bez spoljasnjeg dejstva broj atoma u stanju k da opadne e puta.
Za ”"zabranjene” prelaze srednje vreme boravka atoma, (F) u
metastabilnom stanju je vrlo veliko; moze da bude nekoliko (":a'sova
i duZe.
Ajnstajn je pokazao da koeficijenti Ag;, By; 1 B nisu medusobno
nezavisni. Medu njima postoje veze:

9k Bri = ¢i Bk, (1—116)
i
CaAk'
B = : -
=g (1—117)

gde su gi 1 ¢; statisticke tezine odgovarajuéih kvantnih stanja.
U uslovima LTR broj prelaza sa viSeg na nii kvantni nivo mora
da bude pracen istim brojem reverzibilnih procesa. Prema tome:
Aging + Bringp, = Bignip,,
odnosno: -
pu(Bign; ~ Bying) = Aping,
odakle za gustinu zragenja dobijamo:
Aping _ Ap;
Bigni — Bring B2t — By

Pv =

Ako u ovoj relaciji, za odnos naseljenosti nivoa iskoristimo formulu
(1-25): :

s .
Mg
Tig gk
dobijamo za gustinu zracenja:

>

A

= i ]
Biy fiesr — By,

Py (1~ 118)

Za.men?r.n (1-116) i (1-117) u (1-118) za gustinu zradenja dobijamo
poznat: 1zraz: ‘
_ 8rhi? 1

- .
¢ eir 1

po (1-119)
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~ Ajnstajn je tako pokazao da Borovi postulati u Maksvel-Bolcmanovoj

interpretaciji dovode do Plankovog zakona (uporediti sa 1-21a).

Gx e

1.2.2.3. Stimulisana emisija

Ako jedan atom emituje energiju hv na raun spontanog prelaza
iz stanja k u stanje , onda ée u vremenu dt, kroz prostorni ugao dw,
bez zrafenja spolja, biti emitovana energija:

hvg; Aridwdt, (1—120)
gde je Ag;dwdt — verovatnoéa da se ovaj proces ostvari. Spontana
emisija uniformna je u svim pravcima.

Ako se atom izloZi dejstvu zrafenja, doéi ée do stimulisane emi-
stje Eija je verovatnoca: .
Byip,dwdt. (1 —121)

Energija koju emituje jedan atom u jedinici vremena i u je-
diniénom prostornom uglu je:

hvki(Agi + Bripy)-

Ako proces ne posmatramo samo u jednom atomu, nego u nekoj je-
diniénoj zapremini u kojoj ima ny atoma u kvantnom stanju k, onda
je emitovana energija: '

nphvei( Ak + Bripy)- (1 —122) |

Apsorbovana energija u jediniénoj zapremiiu’ biée prema (1-111):

nshvig Bikpy. (1~ 123)

Dok se pri spontanim prelazima fotoni emituju u svim pravcima,
pri stimulisanim se emituju samo u onom pravcu iz koga su dosh
fotoni koji su izazvali zradenje. Ako je naseljenost k-tog nivoa velika,
onda se postiZe znatan intenzitet usmerenog indukovanog zragenja.
Na tom principu rade kvantni generatori zracenja.

Velidinu stimulisane emisije, odnosno negativne apsorpcije, mo-
Femo izracunati na slededi nadin.
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Verovatnoéa da se u 1 e¢m® izvrdi apsorpcija energije data je
prema (1-111) izrazom: : :

niBirp,. o
Ta apsorpcija se umanjuje pod dejstv;ém stimuﬁsaéﬁe emisijé, pa ko-
risteéi (1-116) dobijamo:
_ _ ging\
niBixpy — nkBrip, = n;Bup, ( — —z-—) :
GeT

Ako za naseljenost nivoa ny i 1; koristimo Bolecmanovu formulu u
obliku (1~25), onda gornji izraz postaje:

niﬁfkéy (1 - e“f—%) . | (1 —124)

Uporedujuéi (1-124) sa (1-111), vidimo da mnozitel;:

Ead

¥

(1 _ 125)

Sy
H

l1—-e¢

upravo predstavlja popravku za stimulisanu emisiju (negativnu ap-
sorpeiju). Njime samo treba pomnositi izraz (1-111) za obinu ap-
sorpeiju da bismo dobili (1-124). Taj rezultat smo veé koristili kod
apsorpcije u neprekidnom spektru (1-35). S '

1.2.2.4. Koeficijent apsorpcije u liniji

Kako smo pokazali u 1.2.2.1, spektraine linije nisu strogo mono-
hromatske, veé se u svakoj od njih apsorbuju (emituju) i fotoni' &ije
su frekvencije bliske v ~ tj. onoj frekvenciji koja oznadava centar
linije. Verovatnoéa da ée atomi koji se nalaze u nekoj elementarnoj
zapremini apsorbovati fotone &je su frekvencije u okolini vy definize
se zapreminskim koeficijentom apsorpeije (0,). Ako sa x, oznadimo
atomski koeficijent apsorpcije, a sa n; broj atoma u jedinici zapremine

koji se nalaze u i-tom kvantnom stanju, onda se zapreminski koefici--

jent apsorpcije moze izraziti kao:

Ty = Niky. - (1-126)

SN . . - . 87
Tg'a'rija, zracenya

 Qvako definisan zapreminski koeficijent je makroparametar sre-

: i isi ntnog stanja, samo smo
dine. Oé&igledno da on, kao 1 &, zavisi od kva; g ja,

2

':"to"'zb'o g jedrostavnosti u oznatavanju izostavili. . lementa
"~ Prema teoriji zraenja, energija koja se apsorb.u_]efuke en; w
. gapremine dV/, u vremenu di, kroz prostorni ugao dw i u frekventn

~ jntervalu dv, data je izrazom:

I,(8)0,dV dtdvdw. (1 — 126a)

Ako posmatramo u jedinici vremena i jedinici zap1."emu.1<? 1 kmko«
1Zvrimo i ij i rekven-

ristimo (1-126), pa izvriimo integraciju po svim pravcima i

cijama unutar linije, dobifemo:

+oo
7 f is:,,dv/I,,(G)dw. (1-127)
4 )

-0

Izraz (1-123) takode predstavija apsorbovanu energ%ju u jedinici
zapremine, samo je izraZena pomodéu Ajnétajn?vog _ko.eﬁcuen.ta. Iéa,{;l.a
izjednadimo (1-123) i (1-127), a pri tome jos iskoristimo (1-9), dobi-

i 1ju:
jamo relacij o

nihyikBikPu = nuc ] h‘,;,p,,dv. (1 - 128)

—o0

Ako nas interesuje apsorpcija u blizini centralne frekvencije (vfi),
.. . . N
gde atomski koeficijent apsorpcije £, 1ma najvecu vrednost, on
mo#Zemo napisati:

+oo B
Ko = / Kpdy = w—v—Ong = const. (1~ 129)
c

bl e )

Izraz (1-129) predstavlja ukupnu ener.giju ag?so.rbovanu u ‘;edn;:m
atomu. On ima opésti karakter i pokazuje da je 1ntegra} a,t'i{(z?: OE
koeﬁcijenta apsorpcije u oblasti linije %constanta:r'z, bez obzira . v ]
mehanizam koji odreduje oblik i veli¢inu funkcije £,.
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Mada atomski koeficijent &, zavisi od parametara atoma i od
fizickih uslova u okolini atoma, Zelimo da naglasimo da ukupna ap-
sorbovana energija od strane jednog atoma unutar linije ostaje.kon-
stantna, bez obzira na poremeéaje kojima je atom izloZen.

Koeficijent apsorpcije u liniji je izuzetno znalajan parametar.
Zato ¢emo njegovom izraéunavanju posvetiti posebnu paznju. Tim
problemom se bavila i klasiéna i kvantna teorija. |

Prema klasiénoj teoriji, dipol zraéi kao oscilator prigusenih os-
cilacija, ¢ija amplituda eksponencijalno opada po formuli:

W = Wee™ ™, (1 — 130)

gde je v ~ konstanta prigusenja, a ¢ — vreme.

Ako kao klasi¢ni oscilator posmatramo elektron koji zradi elek-
tromagnetnu energiju, onda se iz kompleksnog indeksa prelamanja,
odnosno njegovog imaginarnog dela, moZe izratunati koeficijent ap-
sorpcije, koji je funkeija konstante prigusenja () i frekvencije:

2

Ky = — S (1-131)
mE (1 — wy)? + (7) .
gde je:
8me?y?
Y=g (1—131q)

klasiéna konstanta priguienja, a wy = 271y — sopstvena frekvencija
oscilatora (elektrona).
Posle integracije po svim frekvencijama:

Vi me? e yes] ne?

o [zt [ d

2w e Ly o)+ () me
(1-132)

dobijamo konstantu koja ne zavisi od fizi¢kih procesa kojima je atom
izloZen, §to smo prema (1-129) i odekivali.

Koeficijent apsorpcije (1-131) se menja u opsegu frekvencija spe-
ktralne linije, dajuéi profil koji se naziva Lorencov (slika 18).

To je simetriéna kriva sa normiranim maksimumom &, = 1 na
frekvenciji vy (wg = 27vy). Na polovini maksimalne vrednosti Ky,
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-Z xi#lazi se veli¢ina v koja definide prirodnu 3irinu linije. Cesto se koris.ti
“4/2 = prirodna polusirina linije. Formule (1-131) (1-132) odgovarajju
atomskom keéficijentu apsorpcije. Ako ga pommnoZimo sa ukupnim

brojem atoma u jedinici zapremine (n), onda prema (1-126) i (1~

- 132) dobijamo zapreminski koeficijent apsorpcije:

2 ‘
o= n. (1—133)
me
i}
ky=T1
_1 7
k,,--“f?:
UQ—% Vo U0+% 124
Slika 18.

Weisskopf (Vajskopf, 1933) je pokazao da kvantna teorija daje
isti oblik profila linije i iste formule kao klasiéna (Lorenc, 1906, 1909),
samo sa drugalijim znatenjem za n 1 7:

2 i ke
oy = e fkig—k 4n’ =73 (1 —~ € kT) , - (1-~134)
me 4 (I/ — 1/0)2 + (4_7[‘.)

gde je: . o o
(1— e‘f—;) — popravks za stimulisanu emisiju (1~125), koja je
/s 1 za opticki, a = ;:‘—;, za radio-frekventni spektar

ng — broj atoma u 1 cm®
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Jri — jagina oscilatora za dati prelaz ekvivalentna je zbiru klasig-
nih oscilatora koji bi dali odgovarajuéu spektralnu liniju. Kvantna
mehanika moZe da izraéuna f samo za jednostavne atome. Za vodo-
nikov atom je fy, = 0.6408. '

n=mng f ‘ .

I' - veli¢ina koja odreduje prirodnu $irinu linije. Srazmerna je
verovatnodi spontanih prelaza u atomu (T'y o >~ Ari), a posledica je

i<k
Hajzenbergove relacije: ©

ABg ~ o —me (1~ 135)

Veli¢ina I’ koja u formuli (1-134) odgovara konstanti ~ iz formule
(1-132), prirodna je posledica relacije (1-135) i odredena je vremenom
A7y (1-114) koje atom provede u pobudenom stanju k. '

U modelu atoma sa dva nivoa je:

. -1 1
=T+ = — 4+ —. (1"136)
Tk T: .

U osnovnom stanju ¢ vreme boravka atoma je beskonaéno, pa. je:

1

'1“,-:1;:—»0, | (1~ 136a)
zbog &ega je: :
P:Pk ~ ZAM. (1~137)
i<k

U realnom atomu vodonika veli¢ina I je odredena zbirom 3irina
svih nivoa i iznosi:

107 < T < 10%71, " (1—137a)

Prisustvo ¢lana fii(gr/g:) potige od éinjeniée da su formule (1~
132) odnosno (1-134) ustvari izvedene za emisioni Lorencov profil
¥(v), jer takav profil nastaje emisijom zracenja bilo klasi¢nog oscila- |

tora, bilo elektrona. Mi ih ovde primenjujemo na apsorpcioni profil
linije &(v). '
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Ova.dva profila su srazmerni, a mogu da budu i ;dentxcm. Nji-

" hovu vezu daje klasi¢na teorija u obliku:

Pl
o

i

N

Ep = GySy.

Ako vazi (1-29), onda je S, = B,(T), §to za posledicu ima identi¢ne

profile:
O(v) = ¥(v). (1-138)

Kvantna teorija daje sledeéu vezu za jadinu oscilatora emisije i

apsorpcije:
g fri = —gifix, (1-139)

gde su gr 1 g; statisticke teZine odgovarajuéih nivoa. _

Sada postaje jasno prisustvo &lana fii(ge/g:) u (1-134). U slu-
¢aju LTR, kao i nekoherentnog rasejanja sa potpunom preraspodelom
zradenja po frekvencijama, apsorpcioni profil postaje obrnut Lorencov
profil. =

Zapreminski koeficijent apsorpcije je:

_mgfmre? 1 r

o , (1 - 140)
T e By (B
a atomski: p
K : (1-—141)
b I-. 2
(v —w)* + (57)
Koristedi (1~137) imamo:
Ky Ak - 2mALy (1 - 142)
v - A ’
(v =)+ (4)° (v—w) +(5)

gdeje '~ 3 Api &= Awy, = 27 Av, = + — prirodna Firina linije. Tako
je uspostavljena veza izmedu kvantne i klasi¢ne teorije za raspodelu
intenziteta u profilu spektralne linije, pod uslovom da je:

oo
/ I(w)dw =1, - vi; = v,.
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Prirodna ili puna dirina na polovini maksimuma (sl. 18) oznadava
se klasiénom konstantom « ili prema kvantnoj teoriji simbolom I'. To
je ono rastojanje sa obe strane centralne frekvencije w, gde koeficijent
apsorpcije dostize polovinu svoje maksimalne vrednosti. U literaturi
se cesto oznacava skraéenicom FWHM (The full width to half-maxi-
mum). U spektroskopiji se naroéito koristi prirodna polugirina linije
i oznalava se u jedinicama frekvencije kao Avp = v/2%. Ta ista
veli¢ina, polusirina, izrazava se u jedinicama talasne duzine kaol):

cy dre? i ~12
Ay = =y A . -
2 22  3ma? 1,2x10 107 em (1.— 143)

Kao §to vidimo, to je vrlo malai od talasne duZine ne zavisna veli¢ina.
Prema kvantnoj teoriji, ona ima izvesnu neodredenost, (1-135) 1 (1~
137a), koja zavisi od vremena boravka atoma u nekom kvantnom
stanju, dok je prema klasi¢noj teoriji konstanta. Postoji izvesno nes-
laganje kod raznih autora 3ta oznagava termin prirodna polusirina lin-
Jje. Ovde upuéujem zainteresovanog &itaoca na odlidnu monografiju
D. Mihalas (1982) 9.1 str. 16.

Na osnovu svega moZemo zakljuéiti da formula (1-141) odnosno,
(1-142) ima samo teorijski znagaj, jer predstavlja apsorpciju u atomu

koji ne reaguje sa okolinom i ne kreée se, kao da je na apsolutnoj nuli.

Dejstvo Zestica i polja na atom dovodi do §irenja profila inije,
koje znatno premasa veli€inu A),. Uticaj razlicitih faktora na Sirenje
1 pomeranje spektralnih linija biée izloZeno u sledeéem poglavlju.

1.2.3. Uzroci Sirenja i pomeranja
spektralnih linija

Realni uslovi u zvezdanim atmosferama razlikuju se od ideal-
izacije prema kojoj su izvedene formule za koeficijente apsorpcije
u liniji (1-140) i (1-141). Pre svega, atomi koji emituju ili apsor-
buju zragenje kretu se u raznim pravcima i razliditim brzinama sa
kinetickom energijom koja je odredena temperaturom sredine. Su-
darajuéi se pri tom sa okolnim &esticama, koje mogu biti neutralne

Y Zbog uskog intervala frekvencija Av oko v,, a takode i A\ oko
Ao koristimo relaciju: AX = (¢/v2)Av.
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" iii naelektrisane, dolazi do izrazaja i pritisak. Sem toga, na atome
" deluje i gravitaciono i magnetno polje.

Sve su to razlozi zbog kojih se menja Sirina spek?ralne 1in13.e:
Kako ée se apsorbovana energija raspodeliti po frt?kvencuama,, zavisi
od delovanja okoline na atom koji apsorbuje zracenje. U.kl.l-pno dejstvo
gvih faktora odreduje oblik i girinu profila spektralne hnfje.

Ovde ¢emo izloiti samo najznafajnije uzroke ko:u d?vode do
sirenja i pomeranja spektralnih linija. Mn(.)g%.su uzroci koji (.iovoc%e
do asimetrije i raznih deformacija profila linija, ali to prelazi okvir
programa, za ovaj predmet.

1.2.3.1. Uticaj temperature

Uticaj temperature se manifestuje na dva naéina:' kao haoti¢no
kretanje atoma, i kao turbulentno kretanje a.tmosgferskm masa.

Ako se posmatra apsorpcija zraéenja u l.cm .materljev :z._vezdeTne
atmosfere, onda u tom procesu ulestvuje veliki bro:] atoma, ¢ije brzine
po veli€ini i praveu mogu imati razli¢ite vrednosti.

Ukoliko je frekventna zavisnost o,, odnosno &y, odredena samo
toplotnim kretanjem atoma, onda Ce, prema Doplerovom efektu, atom
koji se kreée apsorbovati fotone frekvencije:

'umuoi%’«vo, (1 — 144)

gde je v, — projekcija brzine atoma na pravac posmatranja (ako se
atom udaljuje, brzina je pozitivna). ‘
Veéa brzina (v, ) dovodi do veéeg pomeranja Av:
v — o JAY

_ - o 1 — 144a)
Vp = C 7o C I,J.D (

Mogli bismo ogekivati da ée se zbog Doplerovog e.f:ekta. ceo pm‘ﬁi
linije pomeriti u odnosu na poloZaj centralne frek\'rena_;e vg. Dc? t?g.,a,
medutim, ne dolazi, jer je apsorpciona linija deﬁm?a,na zapreminskim
koeficijentom (1-126). Zbog integralnog effekta swh atoma u ged{n}fzx
zapremine (n) i njihovog haoti¢nog kreta,n‘]a.,'dolé,m do superpozicije
pomaka, pa se Doplerov efekat manifestuje u Sirenju profila sxmetrlcgo
sa obe strane centralne frekvencije. : :
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Kako je prema Maksvelovoj raspodeli (1-24):

2

dn ——
f('v) =] ~ e Ymar 3
dvy,
gde je: '
- 2
o = 25T 4, L Av
mazx T m 3 'Um = 2 )
vy

to zamenom dobijamo:

dn o cznwz — Av2
— ~e T dAr) = SF d(Av),

Veliéina: -
2T ‘
Avp = 2, /252
VD - = (1~ 145)

naziva se Doplerove polusirina. Ona, kao sto vidimo, zavisi od tem-
perature. Cesto se izrazava u jedinicama talasne duzine:

Adp=17,1x107") |z C (1-146)

gde je p — molekulska tezina.

poplerovska polusirina raste sa temperaturom i znatno je veéa
od prirodne polusirine linije (AA;). Navedimo Jedan primer. Za
vodonikovu liniju X = 4,86 x 10~% ¢m u atmosfer zvezde temperature
7= 10000 K, linija ée imati doplerovsku polusirinu:

Alp=T,1%x1077 x 4,86 x 10"5\/19%)9 = 0,35 x 10™%cm,

AAp =0,35 x 10~ %cm.

Upoxfdigéi (1-147) sa (1~143) vidimo koliko je A)p > AXy. Ko-
tisteCl v° = 2kT/m kod iste zvezde za termalie brzine dobijamo
v =10 km/s: :
Profil k‘ovji se eksperimentalno posmatra nije ni Lorencov ni Do-
plerov. Obiéno se Jezgro linije poklapa sa Doplerovim, a krila sa

=

(1-147) .
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Lorencovim profilom. Tako, kona€an profil predstavlja konvoluciju
ova dva profila i naziva se Fojtov profil (slika 19). Ovaj profil se
mrogo koristi u analizi linijskih spektara. Ne ulazeéi u detalje, samo
¢emo pomenuti da se on ra¢una po formuli:

H(a,b) r v —w
@(V) \/’EAVD’ N drnAvp’ b Avp ’ ( . )

gde je H — Fojtova funkcija
a [® eVdy  Av
H(a’b)“F/_m G-yr+a Y7 Aup

za koju postoje numeriéke tablice.
Na slici 19 data su sva tri profila.

: Lorencov
K, 4 profil

v

Fojtov

‘Doplerov
profil

Slika 19,

Turbulencije. Pored haotiénog kretanja atoma, temperatura iza-
ziva 1 turbulentno kretanje masa manjih i veéih razmera u zvezdanim
atmosferama. Ono se po svojoj prirodi razlikuje od turbulencije kako
se definife u dinamici fluida. Medutim, haotiéno kretanje atmosfer-
skih masa (kao i toplotno) izaziva Sirenje linija. Mada ne znamo zakon
raspodele brzina masa u turbulentnom kretanju, nemamo razloga da
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zTa kbrzme njihovi%l. atoma ne pretpostavimo Maksvelovu raspodelu
ako ukupnu brzinu kretanja atoma u zvezdano ‘

Iy | at ; s
predstaviti kao: J atmosferi moZemo
P o 2 2
v Uma.x + vt 3

{2ET
Vmax = 4/ —,
m

a v — brzina turbulentnog kretanja.
od nekih zvezda superdiinova izmerene su izuzetno velike brzi-

o (1 - 149)

ne turbulencije 20 km/s < v; < 67 k . :
(1-145) i (1-149) dobijamo: t m/s (po Struveu). Koristedi

c m

Veza (1-150) pokazuj ¢ i

je da ¢e velike vrednosti turbul i i
znatno povecati doplerovsku &irinu. wieninih breio
i P;) nicmu s‘l.renja profila linije moze se izvesti zakljudak o razme.
ramma ur_ulencx_]e. Turbulencije velikih razmera predstavljaju svo\
jevrstan tip konvektivnog kretanja. _

(1 - 150)

1.2.3.2. Uticaj sudara (Starkov efekat)

. 1?0 sada smo posn.iaﬁl_"ali kako kretanje atoma pod dejstvom tem-
ilzoj: sfg H%enjatplr Ogl linife, ali smo zanemarili uticaj okolnih Gestica
arima taxko 1é e - . )

finiie. taio e uti¢u na koeficijent apsorpgz;e, odnosno profil

a) kao 51.1.dari drfigofg: reda, pri kojima apsorbujuéi atomi gube svoju :
b) enzrgi'h}t eksr(:ilt_acue, predajudi je okolnim &esticama, §

sudari koji dovode do #irenja linii 1 .,
) S, v do e i b it corge s

Kakou T 5 g :
veror e u z:vezdamm atmosferama sudari drugog reda nisu MNogo
ovatnt, to ¢emo ovde razmotriti samo sudare kod ko

. . 'ih o s
atom ne gubi svoju energiju (sludaj b). - ! .apsqrbuJ_u‘”
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Cestice koje prolaze blizu apsorbujuéeg atoma menjaju polje sila
u okolini atoma, tako da dolazi do pomeranja ("razlivanje”) ener-
getskih nivea u toku vremena. Ove interakcije dovode do Sirenja i
pomeranja spektralnih linija. Odredivanje oblika funkcije , u zav-
isnosti od prolaska gestica u blizini atoma vrlo je slozen zadatak, jer
je redenje razli¢ito za razne atome i razne vrste interagujuéih estica.
Pored toga, resenje zavisi i od rastojanja medu &esticama koje, zbog
T £ 0, ne miruju. ReSenje jos vise komplikuje Einjenica da se sa
promenom dubine tj. visine u atmosferi zvezde menja koncentracija
Gestica, pa zbog toga 1 verovatnola interakcije. Zbog toga se uticaj
sudara esto naziva Sirenje pritiskom. Ako se setimo da centralni
delovi profila spekiralne linije 1 krila nastaju na raznim visinama u
zvezdanoj atmosferi (1.2.2.1}, onda postaje otigledno zasto je toliko
komplikovan i prakti¢no neresiv zadatak nalaZenja opsteg egzakinog
refenja za uticaj sudara za ceo profil linije.

Umesto toga, pristupa se raznim pribliznim resenjima, koja se
zasnivaju na klasiénoj ili kvantno] mehanici. U poslednje vreme se
Gesto koriste razne kombinacije klasiéne i kvantnomehanitke teorije,
pod nazivom semi-klasi¢no resenje. Pri tome se za potencijale inter-
akcije Sestica koriste aproksimativna resenja (Grim, 1974).

Da bismo pomoéu jedne od pribliznih metoda pokazali ulogu
sudara, polazimo od Lorencovog profila:

2 vy
(v —vo — d)? + (9—5&)2

(1 - 151)

Ky &

Sve oznake su veé ranije definisane u formuli (1-142), sem para-
metra d, koji oznadava pomeranje centralnog minimurmna linije sa po-
loZaja koji oznafava frekvencija vo.

Prema Vajskopfovoj (Weisskopf) aproksimaciji, uticaj sudara bi-
1o koje Zestice na apsorbujuéi atom izaziva promenu frekvencije za

veliéinu: o
. (1—152)

gde je:
C — konstanta koja se odreduje eksperimentalno ili teorijski
r — statisticki odredeno verovatno rastojanje interakcije
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k — konstanta za datu vrstu estica.

' Akoﬁpored atoma koji apsorbuje ili emituje zratenje prode naelek-
trisana Cestica, ona {e izazvati poremeéaj u energetskim nivoima,
atoma. Za naclektrisans Zestice je k¥ = 2 ili & = 4 (linearni ik
kvadratnﬂi Starkov efekat). Za susret siiénih atoma je k = 3 (rezo-
nantno Sirenje). Ako je susret sa atomima, drugadijeg elementa, ili sa
molekulom, onda je k = 6 (Van der Valsov efekat). o

Ne ul.':-z.zeéi u detaljno opisivanje predlogenih teorija, objasniéemo
razloge koji dovode do sirenja linija usled interakcije sa okolnim Gesti-
cama.

Prfema; modelu atoma sa dva nivoa (slika 17). takva interakcija
se m.a,m?estuje kao "razlivenost” k-tog nivoa. Osnovni, i-ti nivo se ne
menja, jer je srednje vreme boravka atoma u njemu beskonadno pa
I'i — 0, prema (1-136a). ,

Kako je prema (1-135): ) b

to ée srednje vreme boravka atoma u k—tomniv.Ou ' s
(1-137), biti: , prema (1-136) i
1
T+ 7’

gdf::.ie Ye - .bfroj sudara apsorbujuéeg atoma u jednoj sekundi. Ta
v?hcma zawsz.od relativne brzine Cestica (v), broja &estica koje su
udestvovale u interakciji (n) i konstante Cy:

Tk = (1—153)

Ye = f(v,n, C). (1~ 154)
Broj sudara ., se poveéava sa poveéanjem gore navedenih param-

etara (1-154). To smanjuje vreme boravka atoma u pobudenom nivou

(1~153), zbog Zega se povedava energetska ”razlivenost” k-tog nivoa

(1~185), odnosno polusirina linije Av,. Zbog sudara moZe, ali ne

mora, da se javi i pomeranje (d). ’
Sudari toliko poveéavaju Av, da je uvek:

Ave > Avy, (1 - 155)

!
i
b
i

3
B
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pa u formuli (1-151} prirodnu polugirinu linije Aw, treba zameniti
polusirinom Awe, koju odreduju sudari:

Avg

(v—-—vo——d)z—F(A-——;&)z' (1 —156)

IS,,O(

Izradunavanje velidina Av, i d nije jednostavno ni aproksima-
tivnim metodama. Detaljno izvodenje neophodunih formula izlazi iz
okvira ovog kursa. Nas je cilj bio da objasnimo mehanizam i osnovne -
razloge za Sirenje i, ako postoji, pomeranje profila linije pod dejstvom
sudara. Kao primer jedne aproksimativne metode moZe nam posluziti
tabela 6, u kojoj su za razne interakcije k = 2, 3, 4 i 6 navedene for-
mule za izradunavanje Av, i d. Sve oznake su ve¢ objasnjene u tekstu,
sem slova b, koje oznaéava parametar sudara. '

Vidimo da u svim vrstama interakcija dolazi do Sirenja profila
linije za veli¢inu Av,, dok pomeranja d nema kod mnogih linija koje
poti¢u iz retkih atmosfera. Zamenom u (1-156) dobija se ukupno
dejstvo sudara (pritiska) na profil linije.

~ Tabela 6. :
Formule za izradunavanje Av, i d za razne interakcije &
k Av, ‘ d

9 212 .
2 M[ﬁ,gzs—in(ﬂ—ci)+...] —

v vh

3 _ 2’)!'20371 —_
4 - 11,37 Cflsv”:"n 9,85 C:fsvllan
6 8,08 C2/%y3/5n, 2,04 C2/543/%n

1.2.3.3. Uticaj zvezdane rotacije

Ako izvor zraZenja rotira oko svoje ose i ako je brzina na ekvatoru
vr, onda oni delovi zvezdanog diska koji se udaljuju od nas daju liniju
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koja je pomerena ka crvenom, a oni delovi koji nam se priblizuju, lin-
iju pomerenu ka ljubidastom delu spektra. U celini, rotirajuéa zvezda
u odnosu na nerotirajuéu ima progirene sve apsorpcione linije. Zato je
ovaj efekat lako odvojiti od drugih. Neka je brzina rotacije zvezde na
ekvatoru vg, a osa rotacije obrazuje sa pravcem ka posmatradu Ugao
t. Uzedemo pravougli sistem koordinata z,y, z sa poetkom u centru
zvezde i to tako da se z-osa poklapa sa pravcem ka posmatracu, a

vektor uglovne brzine &, koji je usmeren du# ose rotacije, lezi u ravni )

T,z (slika 20).

ka posmatradu
| Slika 20.

I ovde éemo koristiti Doplerovu formulu (1-144) bez relativisticke
popravke, jer su brzine rotacije, kao i toplotne brzine atoma, mnogo
manje od brzine svetlosti. PoloZaj svake tatke na povrsini odreduje
vektor 7(z,y, z). Periferijska brzina rotacije je:

V= X7,
a njena projekcija na pravac vizure:
Vg = WyZ — W, Y = —W, Y = ~ywsini.

Periferijska brzina rotacije na ekvatoru je:

VR = wR,

i
e
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a njena projekcija na pravac vizure:

Vg = my% sint = Fugsin?. (1—157)

7.5 sve tacke na ekvatoru je y = +R. . § . .
Relacija (1-157) je po apsolutnoj velidini radijalna brzina, koja
se po Doplerovoj formuli moZe izraziti kao:

V- Av .1
Y ¢ = . ot = PR SIt—,
¢

1) p

odakle je:

%

Avrot = Up sini—cp—, (1—158)

gde je v — posmatrana frekvencija odredene linije u spekiru.
Izraéunavanje brzine rotacije vg iz proizvoda vpgsint zasnovano
je na primeni statistike pod pretpostavkom da su ose rotacije zvezda

ravnomerno rasporedene u svim pravcima. o
Merenjem Avo; Slezinger je 1909. izvidio prva odredivanja br-

zine rotacije za usamljene zvezde.

. kA
1.0

0.9

0.8

0.7

0.6 —

0.5 |
-10 -5

Slika 21.

Na slici 21 dat je profil helijumove linije Hel 4026 A za slu'(“:.aj
kada zvezda ne rotira (v = 0), i za razne vrednosti brzine rotacije.
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Na taj nain, primenom formule (1-158) izraéunate su brzine rotacija
mnogih zvezda. Pokazalo se da najbrie rotiraju zvezde ranih spek-
tralnih klasa O i B (400-200 km/s). Kod zvezda klase A do F brzina
rotacije opada od 200 km/s do 100 km/s, dok za zvezde poznijih
spekiralnih klasa od F5 znatnija rotacija nije ni primeéena.

Za svaku zvezdu postoji kritiéna brzina rotacije na ekvatoru vy,
koja je odredena ravnoteZom izmedu gravitacione i centrifugalne sile.
Ta brzina se raéuna po formuli:

vl = ER%, - (1-159)

1

gde je M — masa zvezde, R — njen radijus, a - konstanta gravitacije.

Ako je brzina rotacije na ekvatoru veéa od one koju daje formula
(1-159), onda iz ekvatorijalne oblasti istie masa koja oko zvezde
obrazuje prsten ili omotaé. Smatra se da se to defava kod zvezda
klase B, koje rotiraju velikim brzinama.

Izbacivanje mase iz zvezde se moge ostvariti i drugim meha-
nizmima. : : .

1.2.3.4. Gravitacioni crveni pomak

Ajn§tajnova opsta teorija relativnosti (OTR) dala je jos 1916. go-
dine rezultat da se vreme () u jakom gravitacionom polju usporava

4 odnosu na-vreme posmatraéa u slabom gravitacionom polju. Zbog
odnosa: : .
¢
t=— A=-
v v

usporenje (dilatacija) vremena dovodi do smanjenja frekvencije od-
nosno povedanja talasne duZine svetlosti koju emituje masivno telo -
~ jakog gravitacionog polja. Veli¢ina ovog tzv. gravitacionog crvenog
pomaka moZe se ra¢unati i pomoéu Njutnove teorije na sledeéi nadin:
Ako malo telo mase m treba da napusti povréinu masivnog tela
mase M i radijusa R onda se brzina napustanja raguna iz relacije:

mvz__G’Mm
2 R

vesm\/g—%ﬂf{. - (1~ 160)
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- ¥ . o 2 an
Ako umesto malog tela imamo foton energije hv = mc®, koji
. s e i p s )
treba da napusti povréinu masivnog tela, on ée to uéiniti brzinom:

Doy = € (1 — 160a)

i pri tome izgubiti deo svoje energije, jer se vrii rad nasuprot jakom
gravitacionom polju:

GMm _ GM hv
AE = hdv = E T R &
1z gornje relacije za gravitacioni crveni pomak dobijamo:
Av  GM
= e =, 1161
#g = v Rc? ( )

Radijus koji dobijamo iz (1-160) i (1-160a) naziva se gravitacioni
ili Svarcsildov radijus: '

Rg s (1 - 162)

o2
Tako (1-161) moZemo napisati i pomoéu gravitacionog radijusa:

_Av _GM R
%= =Rs 2R

Relacija (1-161) pokazuje da ¢e kod masivnih ﬁvezda, naroéit.o
ako su to kompaktni objekti (malog ra,dijusa),' do.c1 do pomeranja
lindja ka crvenom i to utoliko vise §to je jace grav;tacmr.l.o polige. Ma.f%a.
je taj rezultat mogao da se dobije i iz Njutfaove te.orz:]e, njemu nije
pridavan veéi znalaj, jer se nije pretpostavljalo pos?loja,n.]e ob_]e‘:ka,ta;
kao Sto su neutronske zvezde, ¢iji odnos mase i radl_]usa. ukazuje na
postojanje vrlo jakih gravitacionih polja, odnogno velikih vredng,tz
z,. Za normalne zvezde kao sto je Suxfce (Mg = 1,.983 x 10°°g;
Re = 696 x 10%km), gravitacioni crveni poma,l-c iznosi svega zg =
Av/jv = 2,12 x 1078, §to se nije ni moglo precizno 1zmerit1 sve do
1961. godine. . i

Ajnstajnova opdta teorija relativnosti (OTR) daje slededi obrazac
za gravitacioni crveni pomak:

~1/2 '
é__.’iz(l_.zgﬁf) _1 (1— 164)
- "

(1—163)

ng
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‘Izrnereni crveni pomak 2z, omoguéuje procenu mase ako znamo radi-
jus. :

Interesa,ntflo Je naglasiti da u vreme publikovanja Ajnitajnove
OTfi, (1916) niko nije ni slutio da postoje objekti takve gravitacije
kao 3to su neutronske zvezde. Ajnitajnov genije je ifao ispred svog
vremena za pola veka. C :

N .Crveni p(:)_mak koji je izazvan gravitacijom moZe se obradunati
’vehcmom radijalne brzine v, koja bi se dobila da je crveni pomak
1zazvan Doplerovim efekiom. Ona za Sunce iznosi samo vy = 0,636

km /s, za belog patuljka Sirijusa B: v, = 8916 km /s, 2 za neutronsku
zvezdu: vy & 10° km/s.

1.2.3.5. Uticaj magnetnog polja

Magnetno polje zvezda se moze detektovati samo ako njegova
srednja vrednost premasa 10 G i to pod uslovom spore rotacije,

odnosno ostrih linija koje nisu mnogo prosirene delovanjem drugih

napred pobrojanih uzroka. Indirektno se pokazuje da sve hladne”
zvez_de I?ozfnih spektralnih klasa (F5-M), koje imaju konvektivau zo-
nu, imaju i magnetno polje. MoZe se proceniti da mlade zvezde imaju
opste magnetno polje poloidalno po karakteru jacine ~ 10% G, ali

posle otprilike 10® godina ono opadne na oko 5 G (3to je sludaj sa

Suncem).

. Zb'og blizine Sunca, njegovo magnetno polje se moze registrogati
1.k?:da Je znatno ispod 10? G. Detekcija se vr3i na principu cepanja,
linija u magnetnom polju (Zeman 1896, Lorenc 1897) po formuli:

uzvg;tm‘i‘i-zuo:hmoomee‘ﬂ 1~16
dnme ? ( 5)

odnosno:

Av=1,4 x 10%H, (1 - 166)

gde je H - jalina magnetnog polja u gausima.

' Ovde neéemo detaljno opisivati probleme detekcije magnetnog
pc?l‘]z} zvezda, kao ni postupak da se iz naéina detekcije izvede za-'
kiz]uca,k o orijentaciji magnetnog polja u odnosu na pravac vizure.
Tim problemima se bave prakti¢na astrofizika i radio-astronomija.

el
i
)
L
it
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Naravno da jaka magnetna polja, kako vidimo iz (1-165), izazi-
vaju znatno #irenje spektralnih linija. Ovo je izmereno kod zvezda
klase Ap, kdje nemaju brzu rotaciju. To su prave "magnetne” zvezde,
&je je polje iznad 10% G:

10°G < H < 3 x 10*G. (1 167)

Ove zvezde nemaju konvektivnu zonu, pa prema tome nisu u
stanju da dinamio-mehanizmom proizvode magnetno polje kao Sunce i
njemu sliéne zvezde. Najverovatnije je njihovo magnetno polje fosilno
tj.. veé se nalazilo i u fazi protozvezde i daljim saZimanjem se samo
pojagavalo. Narogito jako magnetno polje imaju beli patuljei: H =
107 G, a jo$ jate neutronske zvezde: H = 1012 G. Najveéi broj zvezda
sa jakim magnetnim poljem koje menja profil linije pripada klasama
B8 do FO.

Iz svega 5to smo izlozili, vidimo da mnogi faktori menjaju pro-
fil lipije u spektru zvezde. Zbog toga je veoma vaina sto preciznija
interpretacija linijskog spektra, jer nam ona pruZa informacije o tem-
peraturi, turbulenciji, gustini; dakle o stanju materije u zvezdanim
atmosferama, ali i o zvezdi u celini (rotacija, gravitacija, magnetno

polje).

1.2.4. Jednacina prenosa zratenja u liniji
i njeno reSenje

Prenos zradenja u atmosferi je ne-lokalni proces, jer na raznim
nivoima ¢, (slika 22) koeficijenti emisije i apsorpcije menjaju vrednosti
u funkeiji polja zratenja. Problemi se klasifikuju prema tome kako ko-
eficijenti prenosa (emisije i apsorpcije) zavise od polja zratenja. Ako
su ti koeficijenti poznate velitine, onda je jednalina prenosa diferen-
cijalna jednatina koja se lako resava. Medutim, ako to nije sluéaj,
onda treba redavati integro-diferencijalne jednadine.

U postavljanju i refavanju jednaéine prenosa u finiji postoje dve
moguénosti, odnosno dve modela. Prema jednom {tav. Svarcsild-
Susterov model), u atmosferi zvezde se formira samo linijski spektar,
a kontinuum se potpuno zanemaruje. Prema drugom, linija naleZe
na kontinuum koji je takode izvor neprozrainosti (a, # 0}, ali je
i dopunski izvor emisije zracenja (I, # 0). Bilo koji od ova dva
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modela da prihvatimo, ostaje problem kako definisati vezu koeficijenta,
apsorpeije (o) i koeficijenta emisije (¢,) u liniji. '

Ako pretpostavimo da se i linija, kao i kontinuum, formira u
uslovima LTR, onda po analogiji sa (1-29) moZemo da napisemo: -

ey = 0, B,(T). (1—168)

Razmotrimo drugi model (sa kontinuumom) i zadrZimo sve oz-

nake kao u poglavlju 1.1. Onda jednagina prenosa za intenzitet
zracenja u liniji I, (4, 6) ima oblik:

dl, cos

'""Th”“_ = —(Gu + C”»u)-[y + &y + lu, (1 - 169)

gde su;

oy 1, - koeficijenti apsorpcije u liniji i kontinuumu, respektivno;

€y 11, — koeficijenti emisije u liniji i kontinuumu.
Svi koeficijenti prenosa (ov, ay, &y 1 1) su zapreminski,

na L.
t,=0
/T:y\/\/
atmosfera
7,20  t,=t°

/oo
l_ |

fotosfera

Slika 22.

Kao i do sada, koristiemo aproksimaciju planparalelnog sloja
(slika 22). Ako za odnos koeficijenata prenosa vaie relacije (1-29)
i (1-168) i ako pretpostavimo da se na frekvencijama bliskim pos-
matranoj liniji o, i I, vrlo malo menjaju (1-105), onda jednagina
prenosa dobija oblik; ‘

dl, cos@

= = ~(0u + @)L, + 0, B,(T) + aB,(T). (1—170)
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Opticku dubinu t, na nekoj frekvenciji spektralne linije u atmos-
feri zvezde (vidi sliku 22) moZemo definisati izrazom:

o

dt, = (o, + @)dh, (1 -171)
pa zamenom u (1-170) jednaéina prenosa postaje:
(10, 0)c0s8 _ 1 4, 6) - BLT). (1-172)
- dt,
Resenje jednagine {1-172) na gornjoj granici atmosfere (t, = 0)
prema (1-75) ima oblik: :
1,(0,8) = fB,,(T)e""t" ¥ sec Odt,,, (1 —173)
0

i predstavija intenzitet ziaéenja u liniji koji izlazi iz zvezdane atmos-
fere. } )

- Intenzitet neprekidnog spektra koji napusta zvezdu na frekven-
cijama, bliskim datoj liniji ima vrednost:

o
1%(0,6) = ] B,(T)e~7**°? sec bdr, (1 —174)
0

gde je dr = adh — element optitke dubine u neprekidnom spektru
blizu linije. g

' Remanentni intenzitet linije (1-106) na UgBOnOm rastojanju 8 od
centra zvezdanog diska moZe se iz posmatranja naci 5310 72 Sunce 1
eklipsno dvojne zvezde, a teorijski se dobija iz (1-173) i (1-174) kao:

1,(0,6) (1 - 175)
0= 10,0y |
7a sve druge zvezde profil apsorpcione linije odr:e:d.t.l‘je se m('arenjem
zradenja cele zvezde, odnosno njenog ﬂuksa. u liniji - H, i fluksa
neprekidnog spektra u blizini linije — HY, pa je prema (1-107):
H,

Ty = 7oy

(1 - 176)
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Uporedivanjem teorijske relacije (1-175) za 0 < 8 < 7/2 sa pos-
matranjima u linijskom spektru Sunca dobijeno je veliko neslaganje.

Prema teoriji, sa promenom ugla 8 od 0 do /2, intenzitet apsorp-

cionih linija tezi intenzitetu neprekidnog spektra, odnosno, linije na
kraju diska potpunc is¢ezavaju:

T vid

Za 60— g I (G, :2—) - BTY; r, (—2—> — 1.

Medutim, posmatranja Sunéevog spektra to ne potvrduju. Ap-
sorpcione linije ne i3¢ezavaju na kraju diska. Razlog za ovo neslaganje
je ¢injenica da se LTR moze pretpostaviti samo u dubokim slojevima
atmosfere (i naravno u fotosferi), ali ne u visokim slojevima atmos-
fere blizu granice t, = 0, §to smo upravo koristili pri izrafunavanju
(1-175). U tako razredencj atmosferi naseljenost nivoa u atomu nije
odredena sudarima, veé uglavnom poljem zradenja. Zbog toga se
ne moge koristiti hipoteza o LTR odnosno relacija (1-168). Umesto
nje uvodi se uslov statisticke ravnoteze (1-104), koji se primenjuje u
uslovima koji odstupaju od LTR, odnosno u onim sredinama u kojima
dominiraju radijativni procesi. Na taj na&in za nalaZenje profila ap-
sorpcione linije koji odgovara posmatranom potrebno je istovremeno
refiti jednacinu prenosa zraenja i jednadine statisticke ravnotese.

Razmotrimo sada jo§ jedan specijalan slu¢aj prenosa zracenja u
liniji. Pretpostavimo da nema prave apsorpcije veé da se linija. formira,
izotropnim rasejanjem. Ako pretpostavimo da unutar spektralne Hn-
ije nema preraspodele zraéenja po frekvencijama (koherentno rase-
janje), onda elementarna zapremina emituje taéno toliko energije na
datoj frekvenciji u liniji koliko je i apsorbovala. Ovaj uslov se naziva
monohromatska ravnotesa zrafenja i moje se napisati u obliku:

4me, = o, /I,,dw, (1',“_ 177)

4

Ako prihvatimo Svarcsild-Susterov model, prema kome postoji
ostra granica izmedu fotosfere, koja daje neprekidni spektar i atmos-
fere koja daje samo linijski spektar; onda zbog e =011 =0 relacija,
(1-169) dobija oblik:

dl, cos®

ah = —ovlvten

\
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U tom sludaju opticka dubina (1-171) postaje:

(1—178)

dt, = —o,dh.
7amenom dobijamo:
o dI,(t,,0)cos b _1, - 2 (1-179)
' oy
Ako iskoristimo (1-177) imademo:
(1 —180)

g

L %/ I{t,,8)sin8df = S,.
1 .
0
Veliginu S, u relaciji (1-180) nazivamo funkcijom izvora. Tako smo
za, redavanje dobili (1~179) i (1-180) odnosno:

dl(t,9)c088 _ ¢ o 0y 5,(t,)
dt,

(1 - 181)

Al

Sulty) = f L(t,,6)sin 6d0
J

Uporedivii sistem :integro?diferencij?lnih jednaéir}a (1-181) sa
-sistemom (1-52) iz teorije fotosfera, vidimo d?’ se oni fmjmaino. ne
razlikuju; mada se jedan odnosi na mogohrc{mausko zracenje, a drugi
na neprekidan spektar. Grani€ni uslovi za sistem (1-181) su:

1) Nema zragenja koje spolja pada na zvezdanu atmosferu za ¢, = 0:

. s _ 3
I(0,6) =0 pri 6> 5 (1 —182)

2) Na donjoj éranici atmosfere i, = i} intenzitet zratenja je z?:df:u}
i predstavlja intenzitet neprekidnog spektra ?oto#ere u blizimi
linije. Ako taj intenzitet oznagimo sa I,(0,8) imaéemo:

. 3 _
L,(t2,6) = I3(0,6) pri 6< 5 (1 ‘183)




110 Tcorz’ja‘ zraéenje

Treba, dakle, reiti sistem (1-181) uz gore navedene grani¢ne uslove.

Koristiéemo pribli#nu Svarcsild-Susterovu metodu, kao u poglay-
lju 1.1.6.1. Usrednjeni intenzitet zracenja u gornjoj polusferx, defin-
isan relacijorn (1-53) ovde éemo oznaliti sa I', a onaj definisan sa

(1-54) u donjoj polusferi oznaéiéemo sa I'. Tako jednaéina prenosa -

postaje;
1dI!
2o S, za 0<6<
2dt, . 2
1 d‘[g 1 vy (1 - 184)
—=—=L =1 - — <<
5 d. I -8, za 5 < <=

dok funkcija izvora u aproksimaciji usrednjenog intenziteta ima oblik:

1
=5+ L) (1 - 184a)

Kao rezultat sabiranja i oduzimanja jednatina prenosa za ulazno i
izlazno zracenje (1-184), uz korigéenje (1-184a) imamo:

(L -1)=0

(L+D)=1I,-1.

B £
&= &=

Razlika I, — I,) je monohromatski fluks. Oznaéimo ga sa F,.
Otigledno da je u sluéaju koherentnog rasejanja u plan-paralelnoj
aproksimaciji monohromatski fluks F,, konstantan na svim dubinama.
Tako dobijamo:

I-Il'=F,

I+ 1" =2F,t,+C,, (1-185)

gde su F, i C, proizvoljne konstante koje odredujemo iz graniénih
uslova (1-182) i (1-183).

{}SIOV (1 182) da,Je

Za 1,=0 I:jmo Cym__-»Fm
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a uslov (1-183):

i L)Y =Lt) =F,
) + F(t) = 2F, 80 + .

Posle sabiranja imamo:

oI (t ) = 2F,1% + 2F, = 2F,(1 + 1)),

L(ty) _ L(0)
149 1449
Zamenom F, i C, u drugoj relaciji (1-185) nalazimo zbir in-

tenziteta I' + I!, &to po definiciji odreduje funkeiju izvora u ovoj
aproksimaciji:

F, = (1 —186)

1 I

21+t0(1+2tp)

Fy(2t, +1) =

b} =

S LASAE

Tako je dobijena funkcija izvora:

r /1
=t — 4y ],
s 1+w(f%)

kao funkcija opticke dubine na dato] frekvenciji v. Da bismo nash
ukupan intenzitet zracenja u razmatranoj aproksimaciji, koristimo

rezultat (1-187):

(1 —187)

I

s 1-188

L=I4+1I] =25, = (1+2t,),
$to za t, = 0 daje intenzitet zrafenja koje na frekvenciji v (unutar

linije) izlazi iz zvezdane atmosfere:

0

. 1189
1+t0 ( )

1,(0,8) =

Obratimo paZnju na to da izraz (1-189) predstaviga, deo fotosferskog
zradenja I} koje (posle mnogih procesa apsorpcije i re-emisije) na
frekvenciji v propusta atmosfera zvezde.
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To je jedno od moguéih pribliznih redenja. jednadine prenosa.
Zbog formalizma koji smo koristili prilikom reavanja sistema ( 1-181)
na istl nadin kao sistem (1-52), mi smo veéi znadaj dali fotonima koji
prenose energiju u krilima linije. Ako bismo Zeleli da postignemo
bolje slaganje sa posmatranjima, posebno u jezgrima linija, onda bi
trebalo ukljuéiti i procese nekoherentnog rasejanja. Uopite govoredi,
za bolju saglasnost teorije i posmatranja, neophodno je istovrerneno
tretirati sve fizi¢ke procese relevantne za formiranje spektralnih linija,
kako procese prave (termalne) apsorpcije /emisije zradenja, tako i pro-
cese nekoherentnog rasejanja. Jasno, u takvom pristupu neophodno
je ne postavljati a priori granicu izmedju fotosferskog i atmosferskog
sloja koja u realnosti i ne postoji, veé ravnopravno tretirati ucedée
svih slojeva. Pored toga, umesto usrednjenog intenziteta treba raz-
matrati intenzitete za vedi broj pravaca 8 to poveéava broj integro-
diferencijalnih jednadina. Kao sto vidimo, sistem velikog broja med-
jusobno povezanih integro-diferencijalnih Jednadina prenosa za svaku
frekvenciju u liniji i svaki pravac predstavlja sloZen matematicki prob-
lem. Razne numericke metode uz pomo¢ brzih rafunara’sa veéom ili
manjom preciznodéu, brzom ili sporijom konvergencijom, dovode do
zeljenih resenja. U toku poslednjih desetak godina udinjen je ve-
liki napredak u ovoj oblasti. Razvijene su nove numeritke metode za
reSavanje vrlo slozenih problema prenosa zraCenja ali njihovo izlaganje.
znatno premaiuje obim ovog kursa. Zainteresovani &italac mozZe naéi

pregled problema i metoda za njihovo refavanje u knjigama Cannon-a,
(1986) i Kalkofen-a (1984, 1987).

1.2.5. Krive rasta

Ekvivalentna sirina linije ( W) je, kao 5to smo pokazali u poglavlju
1.2.2.1, jedan od najvaznijih parametara koje dobijamo iz linijskog
spektra. Od naroéitog je znaéaja kako se menja ekvivalentna Zirina
(W) pri promeni broja atoma koji formiraju neku liniju.

Da bismo nasli zavisnost W od broja apsorbujuéih atoma, po-
lazimo od formule (1-108):

W= 7(1 ~ 1y )dv.
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Remanentni intenzitet r, mo¥emo izratunati .al‘{? u f?rmuh (viw
175) zamenimo vrednost intenziteta zracenja u liniji koje napusta
atmosferu zvezde resenjem (1~189):

L6 I 1 1

. (1~ 190)
WO =08 "1+ RI 1+ .

Opticka dubina na donjoj granici atmosfere (hq) je prema (1~

178): -
hg
£ = ]a,,dh, (dt, = —o,dh)
h* :
gde je h* — gornja granica atmosfere.

Kako je zbog (1-126):

Oy = Ny,
opticka dubina je:
kg
0 =, f n(R)dh = r, N, (1—191)
ht
gde izraz:
| (1—192)

kg
N = f n(h)dh
h*

predstavlja ukupan broj apsorbujuéih atoma u stubu zvezdaneiat;
mosfere poprenog preseka 1 cm? iznad fotosferg, a Ky = koeﬁ-a:}end
apsorpcije po jednom atomu koji u ovoj aproksimaciji ne za,v1(s;11 E'
mesta u atmosferi, Kada zamenimo izraz (1-191) u (1-190) dobi-
jamo:
J S S (1 - 199)
14+ &N

Da smo za refavanje sistema jednalina (1—15%1.) kori‘stih .Edmgtgi};ru
aproksimativnu metodu, onda bi remanentni intenzitet imao oblik:

Ty

_ (1—194)
14 %KVN

Ty
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Ako rezultat (1-193) zamenimo u formulu za ekvivalentnu Siriny,

dobiéemo:
©0

K, N
WmflerNdy. (1 —195)
0
Ova zavisnost W = W(N), prikazana graficki, naziva se kriva rasta.
Ona pokezuje kako ekvivalentna girina (W) zavisi od broja apsor-
bujuéih atoma (V) u liniji, za datu vrednost koeficijenta x,. U stvari,
ona zavisi od proizvoda «, N, $to komplikuje problem. Ovaj rezultat
smo dobili za Svarcsild-Susterov model. Medutim, moZe se pokazati
da se oblik (1-195) vrlo malo menja u zavisnosti od koriséenja aproksi-
macije ili modela. Ako se setimo da prema 1.2.2.4. atomski koeficijent
apsorpcije {x,) zavisi od temperature i drugih parametara, onda je
ofigledno da kriva rasta zbog;:

W = f(r,N),

realno predstavija ekvivalentnu §irinu kao funkeiju svih bitnih karak-
teristika sredine u kojoj se formira linija.

Nave$éemo dva primera kako se kriva rasta koristi za odredivanje
atmosferskih karakteristika.

1. Ako se zna £,, onda se iz (1-195) racuna broj apsorbujuéih

atoma NV onog kvantnog stanja iz koga je prelaz proizveo datu hiniju.
Zatim se vri procena broja atoma u svim kvantnim stanjima, 5to
omogucuje da se odredi hemijski sastav zvezdane atmosfere. '

2. Zaistu optitku dubinu u centru linije ekvivalentna. sirina (W)
srazmerna je Sirini linije AA. Kako je u blizini centra profil linije
Doplerov (slika 19), to je zbog (1-146):

[T
W o Adp =7,1x1077) " (1~ 196)

Na taj nafin se moZe proceniti temperatura sloja u kome se formira
centar (jezgro) linije. Pri tome je veza izmedju ekvivalentne Sirine u

skali talasnih duZina W) i ekvivalentne girine u skali frekvencija W,

data izrazom:

Wy _ W,
A v
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Na osnovu svega izloZenog, otigledan je znacaj ekvivalentne irine
i njenog eksperimentalnog i teorijskog odredivanja, kao i moguénost
njihovog porédenja. =
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1.3. ZADACI

1.1. Jediniéna povrdina zvezde izotropno zrali u vakuumu, u
intervalu uéestanosti dv i u prostornom uglu dw; gustina zraéenja
je py. Neka se zradenje iz istog intervala ulestanosti prostire i u
prostornom uglu dw', kroz sredinu &ji je relativni indeks prelamanja
n; gustina zracenja je pl,. U kakvom su odnosu p, 1 p},, za azimutalnu

simetriju polja zrafenja? '

I
- 2
deo do=1lecm
n =
° g | Ro
<} , =
¥ L 9
? A (n=1) de'
vakuum
B (n>1)
i,

ReSenje. Pojto je p, = 121, p), = 2XI! i ¢ = nc' (c je brzina
svetlosti u vakuumu), to je pl,/p, = nll/1,.
Energija zralenja u jedinici vremena, u sredini A je:

dE, = I, cos 8dvdw,

a u sredini B:
dE, = I cos §'dvdw'.

Kako se radi o zratenju istog izvora, mora biti: dE, = dE,. Za
azimutalnu simetriju u sredinama A 1 B je: dy = dp'; dalje je:

sin 6 _ . cosf@df -
sin@'wn 8 cos§'dgt ~

paje I, /I, =n?, pl/p, = n®.

1.2, Nadi izraz za pritisak zradenja po definiciji.
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"

Refenje. Ako se u praveu § u odnosu na normalu povrsi do,
kroz povriinu do prenosi zradenjem energija dE,, onda je mehanicka
sila zradenja:

dE,
dfy = dsdv’

a pritisak je njena normalna komponenta po jedinici povrsine:

dfy, cos @

do (1)

dpy, =

(ds = cdt je debljina sloja u pravcu zraienja). Za prenos energi_j.e u
svim pravcima, znajuéi da je dE, = I,do cos 8dvdwdt, integracijom
(1) dobija se:
1
Py = — /I,, cos? Bdw.
¢

4

1.3. Naéi broj pobudenih atoma N, na energetskom nivou r, u
funkciji ukupnog broja atoma N.

Regenje. Prema Bolcmanovom zakonu je:

Nr .g.r..e"'er'/kT’

Ny gyt

gde je xpp = Ep — Ew. Zar' =1 je

N,» = ng—re—er/kT,
g1

pa je ukupan broj atoma:

Odatle je:
Ng

N]_ = ’_—"—"E gre“’X!‘J«/kT’
T
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a sa:
U(T) =3 gren M,
dobijamo:
6'“'X7'1 /kT
RERUON

1.4. Ako su N, i N; broj elektrona i broj jona atoma vodonika
u 1 ecm®, naéi broj atoma vodonika na energetskom nivou n, znajuéi
da je za vodonik: Uy(T) = 1; g, = 2n®.

ReSenje. Za broj atoma N, na energetskom nivou n, Bol-
cmanova formula daje:
e—Xn [T
TN _ (1)
u(T)

a iz formule jonizacije Saha imamo:

N, = Ng,

NN, (zwka)sﬂ 2UW(T) (—xo/KT

. 2
No h3 Us(T) @)

Deljenjem (1) 1 (2) dobija se:
N, = N{N, h In__ . elxo=xn)/kT (3)

(2rmkT)3/2  2U,(T)

Posto je Xn = —Rhe/n? i lim xa — xo = 0, to je Xo — Xn = Rhe/n?
n—oo

i (3) postaje:

hin? Rhe/n?kT
Nn = NINeW . T

1.5. Razmatra se fotosfera zvezde kao sivo telo u LTR, bez.

ravnotezZe zradenja. Naél izraz za funkca_]u izvora, uz dodatnu aproksi-
maciju:

K(r) = &%fl(r,ﬂ)cosz fdw = %)

":;:: [
i
it
i
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Resenje. Primenimo Edingtonov metod za refenje jednaline
prenosa:

dI(r,8)
T

cos 5207 - [(r,6) — B(r). (1)

Ako na (1) dejstvujemo operatorima:

1
%[(...)dw i &;/(.,.)cosﬁw,
4 4=

dobija se, respektivno:

"idfz»(:) = T(r) - Bgf), 2
dEK(r) 1_~
— = L F(r). (3)

Integracijom (3), uz aproksimaciju K = I(7)/3, imamo:
T 3 i ! 4
I(T):Z F(r"Ydr" + C, (4)
0

gde se konstanta integracije C odreduge iz uobiajenog granlcnog
uslova: I(0, 9) — 0,6 > x/2. Tako je F(0) = 4cosf - I(0) i za
cos @ = 1/2, iz (4) nalazimo C = F{0)/2. Smenom (4) u (2) dobija

se: r

Za ravnoteiu zrafenja (F(7) = const), relacija (5) postaje poznato
Edingtonovo resenje.

1.6. Refenje jednagine prenosa zraenja izraZava se pomocu
integralno-eksponencijalne funkeije:

En(m)m/e“‘cyd—g, n=0,1,2,...

Y
1
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Nadi:

a) %En(m); B) ]OEﬂ(a:)da:; ¢) ]oa:En(a:)d:c.

ReSenje.

me'_a:,];,:tzf_’ 7 :O

Cl) 'Cf—mEn(w) = { —Eg(.‘b‘j, n=1
—Epi(z), n>2

o0

b) /En(m)daz = FEpnti(z)

x

‘) j[ 2Bn(2)de = Epya(z) + 2Enss ()

1.7. Fotosfera zvezde ponaga se kao sivo telo u LTR. Neka je:
I(1,8) = Iy(7) + I1(7) cos 8,
gde je Iogfr) — intenzitet izotropnog zratenja. Naéi izraz za tem-
peraturski gradijent u funkeiji od o i F (o je srednji zapreminski

koeficijent apsorpcije).

Resenje. Posto je:

1
pZ:~/Idww%ng=aT4
¢ c
4
A .
: 4 1
Py = Z]ICOSz fdw = "3‘"";"*10 P EGT4’
47
sledi:

ar 3  dp.
dr ~ 4qT3 dr - (1)
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Iz refenja jednadine prenosa (zadatak 1.5) je:

dE ¢ dp,

1
dr 4w dr m?é

F, sa dr = -—adr,

pa (1) postaje:
dI'  3n «oF

dr ~ dae T3

1.8. Koristedi za fluks zradenja izraz:

T

F(r) =2 f B()Es(t — 1)dt — 2 f B(&)Ba(r — 1)dt

0

i Hopfovo resenje jednaéine prenosa:
3
B(r)=JRlr +a(r)], Fo=F(r=0)

napisati izraz za F(r) u razvijenom obliku, ako je:

cg(r) = Ao+ (41 — )7,  A; = const,
ResSenje. Radi jednoétavnijeg pisanja, uvedimo operator:
P} = 2/(. VEs(t — r)dt 2/(. )Ea(r — t)dt.
T 4]

Tada je:
F(r) = P{B()} = SFoP{t +a(0)},

odnosno:

3
F(T) = ZFO(AGPO + Alpi).

Ovde su: py = P{1} = 2Es(r), pr = P{t} = 4/3 — 2E(7).




122 Teorija zracenja

1.9. Razmatra se atmosfera zvezde u LTR, bez ravnotese zrade-
nja. Rediti jednadinu prenosa za zradenje u liniji bez rasejanja i naéi
funkeciju izvora B,(7), smatrajuél da odnos koeficijenata apsorpcage
a,, /o ne zavisi od opticke dubine. Koristiti se aproksimacijom: K, =

I,/3 i grani¢nim uslovom: I,(0,6) =0, § > =/2.

Resenje. Jednadina prenosa:

cos Biu—y%ﬂwl@m = I,(t,,6) — B,(t,),

sa: dt, = (1 +n,)dr, 0, = 0,/a # f(r), moze da se napide kao:
cos Gi{— (14 n.)(I, — B,).

Njenim resavanjem Edingtonovom metodom, za funkciju izvora do-
bija se:

1 dR(r)
H1+4+mn,) dr

B,(r) = U(O) 4 (1+77,,)/F (Tdr' —

U odsustvu linije (o, = 0) dobija se B(7) za kontinuum (zadatak
1.5).

1.10. Pretpostavimo da je sredina (idealan gas + zragenje) u
LTR 1 u adijabatskoj ravnote#i. Po analoglgx sa Y = ¢p /ey (samo za,
idealan gas), definisati veli¢inu Ty i naéi T'y(8), gde je 8 = pe/(pg +
pz)-

Resenje. Po analogiji sa pV” = const, diferencijalna jednaéina
za 1zra¢unavanje I'y bide:

2T =0, 1
» Tl (L

za adijabatske promene, sa p = p;+p;. Za py = RT/V (R = cy—cy) |

ip, = $aT* je:

. dv
dp = (439:: +pg)?‘ “‘pgv- (2)
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Prvi zakon termodinamike: d@@ = dE + pc?V, sa B = E; +E; =
cvT + aT*V, za adijabatske promene postaje:
14T av ;
(12p; + mpg)“f + (4p- %Pg)“v"— =0. | (3)
Ako pomodu (2) eliminigemo dp/p, iz (1) imamo:
; av
dp-+pg 4T L p P 2 4)

pr+pg T

Iz (3) 1 (4) izratuna se I,. Ako stavimo p, = Bpip. = .(1 — Bp,
traZeno reSenje Je

(-3
B - A-1)

ﬁ+

Vidi se da je za idealan gas (8 = 1), I'y = v, a za izotropno zradenje
(8 = 0), 'y = 4/3. Posto je V — zapremina Jedxmcne mase, iz (1) se
Ty moze definisati kao: '

] - dinp _ (dlnp)
YT \dnV /), dlnp/ .4
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- KOSMICKA
ELEKTRODINAMIKA

. Posle 1968. godine ne mo#e se zamisliti ni jedan ud#benik teori-
_]Ske. astrofizike bez kosmicke elektrodinamike. Razlog za njeno uvo-
denje_su znafajna otkri¢a, koja su u drugoj polovini XX veka pot-
puno f.zmenila, nasa znanja o vasionskoj materiji i poljima ko ja tamo
vla_a,.daju. U ovom razdoblju konstruisani su novi i usavrieni dotadainji
prijemnici za elektromagnetne talase izvan optickog spektra (v, X,
UV, IC, radio). Poboljfani su instrumenti za registrovanje magnetnih
polja i naelektrisanih Cestica. I najzad; ostvaren je vekovni san as-
tronoma: rakete i sateliti su omogudili merenja izvan Zemljine atmos-
fere, kao i na drugim telima Suncevog sistema. Dobijeni rezultati su
pokrenuli nove ideje i teorijske radove, od kojih éemo pomenuti samo
neke: H. Alfven i N. Herlofson, 1950, *Kosmicko zracenje 1 radio-
zvezde”; S. Chandrasekhar, 1952, "Inhibicija konvekeije u magnet-
nom polju”; I. Sklovski, 1953, ” O netermalnom mehanizmu kosmickog
radio-zratenja”; E. Fermi, 1954, "Kosmieki zraci i galakticko mag-
netno polje”; I. Langmuir, 1955, ”Plazma ~ Zetvrio stanje materije”.

Ideje u ovim radovima, sasvim nove i senzacionalne, uskoro su bile
potvrdene.

“Verovatno najznacajnija astronomska otkrica u drugoj polovini
XX v.eka. su: plazma kao stanje materije u Vasioni, magnetno polje
u vasionskoj materiji, netermalno kosmiéko zracenje 1 pulsari. Kako
su ova otkri¢a menjala nasu predstavu o Vasioni mose da ilustruje
saznanje o magnetnim poljima. Sredinom XX veka svako otkride
ma,gne.t_nog polja na nekom nebeskom telu smatrano je prvorazrednom’
senzacijom (magnetna zvezda 1947. i 1955, Jupiter 1955, itd). Danas
se zna za oko hiljadu zvezda koje imaju magnetno polje, od kojih su
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preko 400 pulsari. Magnetno polje se nalazi u meduzvezdano]j materiji
(~ 107%G), na zvezdama (10 — 10*G), belim patuljcima (10 — 107G)
i neutronskim zvezdama (10% - 10'2G). Astrofizicari veruju da se
magnetno polje razliéite jaéine nalazi svuda u kosmickoj plazmi.

Izuzetno jaka magnetna polja objasnjavaju se velikim gravita-
cionim saZimanjem zvezda u poznim fazama njihove evolucije. Ne
zna se poreklo kosmic¢kih magnetnih polja. Da li su to ostaci pr-
vobitnih polja-u vasionskoj materiji, ili su ona kasnije proizvedena?
Mozda odgovor nije isti za sve slutajeve, kao 8to ni karakter mag-
netnih polja nije svuda isti. Sto se tice elektriénog polja, situacija je
sasvim drugadija. Ne postoje u Vasioni elektrostaticka polja velikih
razmera. To nam moZe izgledati neobi¢no. Maksvelove jednatine su
simetri¢ne u odnosu na elektri¢no (E) i magnetno (B) polje. Zasto
se ta simetrija ne manifestuje u Vasioni? Odgovor lezi u strukturi
vasionske materije. Plazma se sastoji od naelektrisanih ¢estica, ali
je broj pozitivnih jednak broju negativnih estica, tako da je plazma
elektroneutralna sredina. Pored toga, nikada nisu nadene magnetne
estice — magnetni monopoli. Dakle, postojanje magnetnih polja ve-
likih razmerai odsustvo odgovarajuéih elektriénih polja je posledica
prirode vasionske materije. Postoje samo lokalna elektriéna polja,
izazvana kratkotrajnim razdvajanjem suprotnih naelektrisanja. Eléek-
triéna polja koja registrujemo u kosmickoj plazmi su indukovana vre-
menski promenljivim magnetnim poljima.

Zato su dva polja koja vladaju Vasionom: magnetno 1 gravita-
ciono. Elektromagnetne sile su pod odredenim uslovima jate od gra-
vitacije. Tako je kosmitka elektrodinamika postala imperativ teori-
jske astrofizike. Medutim, nije jednostavno poznate zakone elektro-
dinamike primeniti na kosmiéku plazmu. Pokazalo se da postoje
specifiéni ”kosmicki” uslovi. Pobrojademo neke. Kada se posmatraju
procesi na zvezdama, ne postoji moguénost iskljudivanja nekih sila ili
polja, koja deluju istovremeno, zbog &ega pojava postaje izuzetno
sloZena za analizu. Sem toga, pojava se ne moZe ni usporiti ni
ponoviti. Tako se nalazimo u situaciji da pod nepovoljnim okol-
nostima posmatramo posledice iz kojih treba da otkrijemo njihove
uzroke. Pokusaji da se u laboratoriji simuliraju kosmiéke pojave nisu
uspevali zbog velike elektri¢ne provodljivosti kosmicke plazme, malih
dimenzija laboratorijsl\cih sistema 1 sloZenih efekata koji se javljaju
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na zidovima — graniénim slojevima. Matematicki modeli imaju svoje
neadekvatnosti. Mnogi astrofizicki procesi nemaju prostu simetriju,
pa matemati¢ki model sluzi samo kao prva aproksimacija. Najzad,
niko nije proverio da li Maksvelove jednaéine vafe u kosmickim slo-
vima. Zbog svih pobrojanih &injenica, treba uvek imati na umu da
rezultati kosmicke elektrodinamike imaju ogranidenu taénost, koja
je odredena brojem i vrstom uéinjenih aproksimacija kada se funda-

- mentalni fizi¢ki zakoni primenjuju na ogroman prostorno-vremenski
sistem kakva je Vasiona.

Za proucavanje pojava u kosmi¢koj plazmi koristimo dva pos-
tupka (tretmana): 1) Teoriju orbite i 2) Magnetohidrodinamicki tret-
man plazme kao fluida.

Za opisivanje kretanja pojedinih naelektrisanih Gestica i nalaZenje
njihovih putanja {(orbita) u spoljainjim poznatim (zadanim) poljima,
koristi se ~ teorija orbite. Ona je primenjiva kod plazme malih gus-
tina, gde se sudari 1 dejstva okolnih &estica mogu zanemariti. Takve
sredine su: meduzvezdana i meduplanetska materija, magline, zvez-
dane atmosfere i sl.

Plazmu vede gustine moZemo smatrati neprekidnom sredinom,
fluidom odredene elektri¢ne provodljivosti (o), kao 5to su teéni metali.
Za, takvu sredinu se koriste jednadine hidrodinamike uz usesée mag-
netnog polja. To je magnetohidrodinamicki (MHD) tretman plazme
kao fluida. On se koristi kada je sredina toliko gusta, da se ne mose
zanemariti interakcija Cestica, odnosno kolektivni procesi kao #to su:
difuzija, proticanje struje i sl. Takve su zvezdane fotosfere i gusti
podfotosferski slojevi.
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2.1. TEORIJA ORBITE
U KOSMICKOJ PLAZMI

Ova teorija opisuje dinamiku retke kosmitke plazme, pratedi po-
naganje naelektrisanih estica u spoljadnjim zadanim poljima. U
ovakvom postupku svaka &estica se krele nezavisno od ostalih, su-
dari se zanemaruju, kao i polja koja poti¢u od okolnih Cestica. U
kosmickim uslovima, gde je plazma uglavnom veoma razredena, a
magﬁetno polje svuda prisutno, teorija orbite je nadla puno oprav-
danje i pokazala dobre rezultate.

Poteéemo analizom putanje jedne Cestice mase m i naelektrisanja
e, koja se kreée ne-relativisti¢kom brzinom 7' u elektri¢nom (B) i
magnetnom (B) polju. Ako zrafenje Zestice moZemo da zanemarimo
1 izostavimo gramta,cgu onda je jednaéina kretanja takve Cestice:

m® _ B 6) + 5 x B(F, 1), (2-1)
dt c _ N
Zbog svega $to smo rekli na potetku ovog poglavlja, elektri€¢no
polje moZemo zanemariti, pa na Cesticu deluje samo sila usled mag-
netnog polja: ) ) :
ﬁBm%ameqﬁxB. (2 - 2)
Posdto je sila FBLE’, ona ne vréi rad i energija éestice se pri takvom
kretanju ne menja.
- Ako je magnetno polje homogeno i ne menja se u vremenu (B =
const), a koordinatni sistem orijentiemo tako da se 2-osa poklapa sa
praveem magnetnog polja, onda su projekcije na koordinatne ose:

dv,
a) m"E = qB’Uy,
d .
b) mwé;—y = —¢Bu,,
c) m% =0

Prema relaciji (c) se vidi da je komponenta brzine u praveu mag-
netnih linija sila konstantna:

v, = vy = const. (2-3)
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Oznake || i 1 éemo koristiti da oznagimo komponente koje su paralelne

ili normalne na pravac magnetnog polja.
Ako jedna,.c’mu (a) pommnozimo sa v., a jednadinu (b) sa vy, pa ih
saberemo, dobiéemo:

dv, dvy

Ve~ +‘l)y?t—" = 0,

dt
¢ije je redenje:
2
v, + vg = const.

Ako tu konstantu oznaimo sa v? imaéemo:

vy = /vl —!-:'05 = const, (2~ 4)

sto pokatzuje dva. se pod dejstvom normalne komponente brzine (vi)
naelektrisana Cestica kreée u ravni zy konstantnom uglovnom brzi-
noazil w ]:: vy /r, opisujuéi krusnu putanju radijusa r,. Paralelna i nor-
malna xomponenta kineti¢ke energije takve Zestice su (kao i

: osledic
2-3 i 2-4) takode konstante: (w0 : )

1
T = —émvﬁ = const, (2— 5)
Ty = L2 )
L = 5mv} = const, (2-6)

pa ukupna kineti¢ka energija mora biti:
T =Ty + Ty = const, (2-T7)
Radijus kruzne putanje po kojoj se kreée estica naziva se Lar-

moroy radijus. Posto magnetna sila izaziva centripetalno ubrzanje
cestice, to se Larmorov radijus, r., raduna iz relacije:

(2-8)
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- Pozitivni joni i elektroni rotiraju oko magnetne linije sile u supro-
tnom smeru, po putanjama €iji se radijusi (2-8) razlikuju zbog mase
Zestica (slika23). Frekvencija rotacije se dobija iz (2-8):

B
.= (2 —9)

wC _ — ¥
re mc

i naziva se ciklotronske frekvencija. Zbog razlike u masi, ona je
veéa za elektrone nego za jone, a postoji i razlika u smeru, zbog
naelektrisanja. U daljem izlaganju neéemo voditi ra¢una o znaku,
tj. podrazumevaéemo |w.|. MoZemo da zakljugimo, da je u koordinat-
nom sisternu koji se kreée brzinom vy = const, putanja naelektrisane
gestice krug, sa gore navedenim karakteristikama (r;,w.). Ako ko-
ordinatni sistem miruje, onda je putanja helikoida (zavojnica) oko
magnetne linije sile.

3 B
)

Slika 23.

Magnetni moment

Naelektrisana &estica, koja u spoljadnjem magnetnom polju (ﬁ)
opisuje zatvorenu putanju, ekvivalentna je strujnom kolu, pa joj se
mo¥e pripisati magnetni moment. Intenzitet tog ekvivalentnog mo-
menta je:
p=1I-5 (2 —10)

gde je:
I = qu./2n — jatina struje koju stvara naelektrisana estica (g- f)
'S = r2x — povriina koju opisuje naelektrisana Cestica oko mag-
netne linije.
Intenzitet magnetnog momenta je, prema tome:

e eB 1m?vic?
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pa je za B = const zbog (2-6):

2
_mvi_ufl’:”;“:_ oy
=SE =5 = const. (2-11)

Ma,gnetno polje koje stvara na,eiektmsana, Cestica u kretanju sup-
rotno je spoljasnjem polju (B ). Zbog toga, plazmu smatramo dijam-
agnetnom sredinom. Takvo polje na veéim rastojanjima ekvivalentno
je polju dipola &iji magnetni moment moZemo izraziti kao:

M= —pb= —y— (2 - 12)

gde je b - jediniéni vektor u pravcu magnetnog poljé, (ﬁ) Ako za
intenzitet magnetnog momenta iskoristimo rezultat (2-11), dobiéemo:

-

Y mv“LB = const. (2~13)

M=-3m

Medutim, post031 vaina osobina magnetnog momenta, da on ostaje
konstantan i pri malim ili sporim promenama magnetnog polja B =
B(m Ys 2, 1).

Ako postoje spore promene magnetnog polja B = ﬁ(t), javiée
se, zbog indukcije, elektriéno polje koje menja normalnu komponentu
kineticke energije. Priraitaj kinetike energije jednak je proizvodu
elektromotorne sile i struje. Zbog toga je:

d (1 2) We  » _dﬁ dB

d\3"L ) T T Ty TR (2-14)

Ako (2-11) pomnozimo sa B i diferenciramo po vremenu dobiéemo:

d dTy
&;(#3) =
Sto je prema (2-14): .
. d dB
7B =p—-.
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To zna&i da je p = const i kada je B = B(t). Ovo ne vaii za estice
relativistikih brzina i za brze promene magnetnog polja. Magnetno
polje moZe, sem u vremenu, da se menja i u prostoru: B = B(z,y, z).
Ako su te promene reda veliéine Larmorovog radijusa, 7., pokazuje se
da normalna komponenta kineticke energije T prati promenu mag-
netnog polja, tako da njihov odnos ostaje neizmenjen:

L cl' st
= —— == COLS8L.
"B
Veli¢ine koje ostaju pribliZzno konstantne pri dovoljno malim i

gporim promenama spoljasnjih uslova, nazivaju se adijebatske invar-
ijante. Prema tome, magnetni moment {x) je adijabatska mvarua,nta,

‘za promenu magnetnog polja.

Veli¢ine sporih (za vreme ¢t < 27 /w,) i malih (u odnosu na r.)
promena magnetnog polja nazivaju se uslovi adijabatiénost: i defin-
isani su relacijama:

2r 1 OB

. 5 5 <L,

We (2 — 15)
re|grad Bj <1
— :

2.1.1. Magnetna pelja u kosmickim uslovima

Ovde éemo opisati one osobine magnetnih polja koje ¢e nam
pomoéi da razumemo zradenje plazme. Razlog je odigledan. As-
trofizi¢aru je zraéenje glavni izvor informacija i moguénost da sazna
nedto o kosmiékoj plazmi i magnetnim poljima koja vladaju na zvez-
dama i u meduzvezdanoj materiji.

2.1.1.1. Drift naelektrisanik Zestica

Pokazali smo da je kretanje naelektrisane éestice pod dejstvom
— g " . s,
magnetne sile: F = ¢t x B zavojnica 1 da se moZe rastaviti u dve
komponente i analizirati svaka za sebe.

a) U praveu magnetnog polja je:

1
vy = const, T;; mmv“ = const
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b) Normalno na magnetno polje je:

1
vy = 4/v2 + v2 const, T = -2—mvi = const.

U homogenom i stacionarnom magnetnom polju imamo prema
(2-7): .
Tn + T} = T == ¢const.

Medutim, ako na éesticu pored konstantnog magneﬁnog polja B #
B(a: Y, %,1) deluje jos neko konstantno polje, javiée se dopunska sila
F koja je konstantna i po praveu i po intenzitetu. Zbog toga ée se
¢estica kretati i oko "vodedeg centra” i zajedno sa njim. Kretanje ovog -
vodedeg centra naziva se drift. Priroda te dopunske konstantne sile o
(F) mo#e da bude razlitita. To moze da bude elekiriéna sila usled
konstantnog elektriénog polja, ali moze da bude i sila neelektriéne
prirode. Drift "vodedeg centra” pod dejstvom kounstantne sile zove se
drift nultog reda.

Drift nultog reda

Prouéi¢emo drift koji nastaje ako pored magnetnog polja deluje
jo# neko konstantno polje, npr. elektriéno ili gravitacija.
Drift usled elekiriénog polja. Ako pored magnetnog polja (B =

const), post031 i elektri¢no polje (E = const) 1 ako ono zadovoljava
uslov E,LB onda se javlja sila F = ¢E = const, pa je jednadina )
kretanja na.elektnsane Cestice: ' "

dv
dt

GE -+ E 7 X § : ;

Ako uvedemo novi sistem koordinata koji se kreée unapred za.datom
brzinom %p*), koja je definisana izrazom:

Up=c (2~ 16)

B? ’

*) Pretpostavlja se da je : |9p| < ci |B} < |B].
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onda se ukupna brzina kretanja Eestice sastoji od:

t
v=0 +6Ds

gde j je:

7' — brzina kretanja Zestice u novom sistemu
#p — brzina kojom se krece sam sistem.
J ednalina kretanja cest1ce sada je:

di’ " c(ExB)xB
m——é;““BE"E' B Bg

(2 -17)

Zbog ortogonalnosti vektora elektriénog i magnetnog polja je EB=0
paje (B x B)x B = —B?E, tako da relacija (2-17) postaje istog obhka

kao (2-2):
mSe = ' x B (2 - 18)
C

5to znaéi da se u novom sistemu koordinata Zestica krede po krugu
oko magnetne linije sile, kao da ne postoji elektriéno polje E.

+ L]
A
E
Vp _
o
Shika 24.

Brzina definisana formulom (2-16), nagiva se brzina drifta. Ona
ne zavisi od brzine estice, ni od njene mase, ni od znaka naelek-

trisanja (slika 24).
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Brzinu Eestice treba razlikovati od brzine drifta. Cestica se krede
oko z}wgnetne linije i jo§ ”driftuje” sa jedne magnetne linije na drugu.
Cestxce‘ razli¢itog znaka kreéu se oko magnetne linije u suprotnim
smerovima brzinom %, dok je brzina drifta (#p) za obe vrste Cestica
ista, is.;tog pravca i smera 1 uvek normalna na E. Zbog toga’ polje
ne v"rél rad, pa je srednja vrednost brzine elektrona i jona u pravecu
vp ista. Ako plazmu posmatramo makroskopski, vidimo da usled
ov.akvog drifta ne dolazi do razdvajanja pozitivnih i negativnih naelek-
trisanja. Plazma driftuje u eelini, brzinom %p i u njoj se ne javlja
elektriéna struja.

Drift usled gravitacije. Ako na Zesticu u konstantnom magnet-
nom polju ne deluje elektri¢no, veé¢ neko drugo konstantno polje

npr. g}‘avitacija, onda ée se pod dejstvom dopunske sile F, gestica
kretati brzinom: ’

—

¥ ="+ ¥p.

I:_)g
v +
< .
. »
Slika 25.

Kako je #p, prema (2-16):
. ExB . F,

VP = Cope—, = e
‘ ‘ B2 e’
onda je brzina drifta pod dejstvom elektri¢nog polja:
D= (2-19)

"o

e I LT

Kosmicka elektrodinamike ' 135

Ako konstantnu elektriénu silu (ﬁel) zamenimo konstantnom gravita-
cionom silom Fy = mg, onda izraz (2-19) postaje:

. ¢ F;, xB ¢ mix B
—_ = e a s—— 2 —
D= TR e Bz (2 -20)
a intenzitet brzine dnifta:
me - g
—- g =2 9 _.
PECB YT W, (2 = 20a)

Pravac brzine drifta normalan je na Bina g, ali je razli¢it za elektrone
i jone zbog mase i naelektrisanja (slika 25). Gravitacioni drift je
obiéno vrlo mali.

Ako uporedimo izraze za brzinu drifta (2-16) i (2-20) vidimo
neke zajednitke osobine:

1) Driftovanje se ne vrdi u praveu sile F = const, ved normalno na
nju.
2) Konstantna sila izaziva konstantnu brzinu vp = const, a ne kon-~

stantno ubrzanje.
3) Brzina drifta ne zavisi od brzine, pa prema tome ni od energije
Gestice. Zbog toga se ovakav drift i naziva drift nultog reda.

. Ove osobine ne treba da nas &ude, jer je u pitanju brzina vodedeg
centra, a ne same éestice. '

Drift prvog reda

Drift moze da se javi i ako nema drugog polja sem magnetnog,
ali ako je ono nehomogeno. Nehomogenost magnetnog polja ne mora
da uslovljava i njegovu nestacionarnost. U astrofizickoj plazmi gesto
nailazimo na stacionarna, ali nehomogena magnetna polja:

B = B(x,y,2).

Naroéito je znafajan drift koji nastaje usled gradijenta intenziteta
magnetnog polja. Taj vektor (VB = grad B), kao §to znamo, pred-
stavlja merilo promene intenziteta magnetnog polja B. Ovde éemo
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iskoristiti relacije (2-11) i (2-12), koje daju intenzitet, odnosno vek-
tor ekvivalentnog magnetnog momenta dipola. Sila koja deluje na
ovaj dipol je: :

g —_ = T_L i
F=(M V)Bm——g—z—(B V)B, (2 -21)
a kako je:
- .y 1
(B-V)B = grad (—552) = BVB,
to izraz (2-21) postaje:
. T_L
Fe— —
B - VB, (2 — 22)
Drift koji izaziva ova sila prema (2-19) imaée brzinu:
— c ﬁ x B' C Tg“

koja je normalna na grad B i na B. Brzina vp, kao §to vidimo iz
(2-23), zavisi od T1, odnosno v2, znadl zavisi od energije ¢estice, 1
zbog toga se ovakav drift naziva drift prvog reda.

Intenzitet brzine ovog drifta je:

[ 1cmv_L
\”D 2¢ B

On zavisi od brzine v, mase i naelektrisanja Cestice, pa ée imati
pravac i smer kao na slici 26. Kao $to vidimo, brzina ovakvog drifta
zavisi od brzine Cestice vy, 5to nije sluéaj kod dmft& nultog reda, gde
je jedino ograniéenje bilo:

vp € c.

Zbog uslova adijabati€nosti, drift usled gradijenta magnetnog polja
mora da ispuni i uslov:

vp € vy,

inae p 3 const.

Kad god se razdvajaju prostorna naelektrisanja moze se o¢ekivati
pojava elektriéne struje. Medutim, teorija orbite po svojoj sudtini

- VB. (2 —23a)
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opisuje ki:eta.nje jedne &estice u zadanim poljima. Poja,va elektriéne
struje vezana je za mnodtvo Cestica i zahteva poznavanje funkcija nji-
hove raspodele i momenta. Zbog toga éemo pojavu struje razmatrati
kasnije u poglaviju o plazmi kao mno3tvu Cestica.

&

! B
..{_
Vo
Slika 26.

« Nehomogeno magneino polje je vrlo &esto u kosmi¢ko] plazmi i
ima znadajne posledice. Zbog toga ¢emo takvu geometrxju magnetnog
polja posebno prouditi.

2.1.1.2. Magnetna ogledala

Kretanje &estice u magnetnom polju koje raste u jednom praveu
ima posebne karakteristike. Ako magnetno polje raste npr. u praveu
z-ose, to znadi da magnetne linije sila nisu paralelne, nego konvergi-
raJu Kretanje estice u takvom polju je i dalje helikoidalno, tj. sloZe-
no iz rotacije oko linije sile i translacije duZ nje. Zbog postojanja
grad B u praveu z-ose duz linije sile magnetnog polja E javlia se sila
istog pravca samo suprotnog smera, kako smo pokazali formulom (2--
22). Zbog toga se usporava kretanje Cestice duZ z-ose, t]. Sanjuje
se njena komponenta brzine vy, koja -odreduje translaciju.. Cestica
se u jednom momentu zaustavlja u translatornom kretanju i vrata
unazad, kao da se reflektovala od neke nevidljive povriine. Ova se
pojava naziva "efekat magnetnog ogledala”.
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‘ Posto magnetne linije konvergiraju, to se ugao # izmedu pravea
brzine estice i magnetnog polja stalno menja, tj. raste u praveu kon-

vergencije.

Slika 27.

Kao §to smo pokazali, pri kretanju naelektrisane Zestice u mag-
netnom polju njena ukupna kineti¢ka energija je konstantna (2-7), a
magneini moment adijabatska invarijanta (2-11).

Uotimo jednu Zesticu koja je krenula iz zp i ima ukupnu pogetnu
brzinu % (slika 27). Ona zaklapa ugao 8 sa pravcem magnetnog
polja koje u 2, ima vrednost By. Paralelna i normalna komponenta,
ove brzine su date sledeéim izrazima:

Vo)) = vg cos by, (2 — 24)

Vol = Vg Sinao. (2 — 25)
Zbog (2-11) imamo:
| vi_ v
B By’

odnosno:

VY o= U E—.
0

Zamenimo vgy iz (2-25), pa ée vy biti: .

. - ] B UJ’_ o B i
vy = vo sin g4 / B .odnosno : -;—(;-.m sinfy4/ E;».‘ (2 — 26)

{
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Oéigledno je da komponenta brzine v raste kao v/B u praveu kon-
vergencije. Prema (2-8) vidimo da se 7. smanjuje kao 1/v/B sa
pojatavanjefn polja (sl. 27). Zbog (2-7) je:

1

QmUOL 2m'vou = 9 'U_L 2m’0“,

vg_j_ +"Ugu = 'Ui + ’UE,
Vo = 0. (2 —27)

Ukupna brzina Cestice je ista, bez obzira kolike su joj paralelna i

normalna komponenta.
Sa slike 27 vidimo da je vy /v = sin 6, a iz (2-26) i (2-27) imamo:

YL~ sinfyy ) — = —. (2 - 28)

Kada resimo po B dobijamo:

sin? 8- By

2-29
sin2 80 ( )

Ugao 8 raste u praveu konvergencije magnetnog polja. Prema (2-
29), ukoliko raste ugao 6, raste i veli¢ina magnetnog polja B, pa za
6 = /2, magnetno polje dostiZe vrednost:

Bog

Bumax = oAt
sin” 6y

(2 —30)
Tagka na praveu z u kojoj magnetno polje ima gorenavedenu vred-
nost, naziva se tatka refleksije. Treba primetiti da poloZaj tacke re-
fleksije na dato] magnetnoj liniji ne zavisi ni od naelektrisanja, ni
mase, ni brzine Zestice, veé samo od veli€ine upadnog ugla 8, za datu
yrednost polja B, (2-30). Magnetno ogledalo je zamisljena ravan koja
prolazi kroz tatku refleksije.

- Komponenta brzine translacije, zbog (2-27) i (2-28), je:

ur — >, B
v;;mvocosﬂmvo\/lmsin29mvg\/1~sin290-._—B—~.
; : _ )
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U pravcu konvergencije sa porastom B opada vrednost komponente
vj, koja za maksimalnu vrednost (2-30) postaje:

vy =0, (2 - 31)

8to znafi da se na mestu Bp,.y Gestica zaustavlja u svom kretanju

duz z-ose. Ako nema drugih polja sem nehomogenog magnetnog, sila
Fn = £(¥ x B) ne vréi rad, jer je normalna na ¢, pa su 7T i v = const.
Imamo prema (2-7):

v? = UE + vi = const.

(2 —32)
Ako se v smanjuje, mora v da se poveéava da bi njihov zbir ostao
konstantan. U tacki refleksije komponente brzine su v =01ivy = .

Ako su magnetne linije sila ne samo konvergentne nego i zakrivl-
jene, onda relacije dobijaju nesto sloZeniji oblik (vidi zadatak 2.3 na
kraju poglavlja).

o]
o
v D',"
——————————— Voo
——————— RN
- Y &p‘/ X
——— 1 -
k‘!\\{\, / "

.....

______ PR
.!"-E‘d, S g

Shka 28.

Ovakva geometrija magnetnog polja nije retka pojava u kosmig-
kim uslovima. Zemljino magnetno polje priblizno do visine od 105"
km odgovara magnetnom polju dipola (slika 28), &ja osa zaklapa
ugao od oko 11° sa osom Zemljine rotacije. Severni geomagnetni pol

::Ko'smz'éka elektrodinamika 141

je u blizini junog geografskog pola. Nehomogenost geomagnetnog
i pélja je svojevrsna magnetna klopka za naelektrisane Cestice. Kod

magnetnog dipola (kakvo je Zemljino. magnetno polje), 111'1ije sila kon-
vergiraju prema polovima, i tako u tim oblfxs.tlma. s_tva,ra.gu Iflagne.tna
ogledala, odnosno magnetnu klopku, u kojoj ostaju zarobljene, jed-
nom uhvadene, naelektrisane &estice (slika 29).

U

B A

Bmax

Bmux

Be

]

Slika 29.

Prilikom prvih letova veitackih satelita, 1938. go.din.e (Eks;ﬁorerl
Ii1I, SAD, i Sputnjik 2 i 3, SSSR) otkriveni su radijacioni pojasevi
oko Zemlje. Naelektrisane éestice sa Sunca, zahvacene geomagnetnim
poljem, ostaju zarobljene kao izmedu magnetnih ogledala, sve dok
ispunjavaju uslov:

. _ B
Bma.x ’

gde su 8 i B parametri u tacki zahvata. Vreme oscila.cijza: naeie‘kr
trisanih Zestica izmedu dva magnetna ogledala u radijacionim poja-
sevima Zemije zavisi od njihove brzine, ugla 8, i visine vodece linije
iznad magnetnog ekvatora (h):

sin@ll > (2—-33)

§= 2150 0.565in6,) ~ 1s.
v
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Sve one Cestice &iji ugao 8 ne zadovoljava uslov (2-33) napustaju
magnetnu klopku. Ako sa Bp oznaéimo najmanju vrednost inten-
ziteta magnetnog polja unutar klopke (sl. 29), a maksimalnu vrednost
88 Bmax, kao i do sada, onda ée veéi broj naelektrisanih éestica biti

zarobljen §to je kolitnik By,y/Bo veéi. Sto je taj kolidnik manji, to

¢e veli broj estica uspeti da "pobegne” iz klopke.

Satelitska merenja su pokazala da su Eestice u radijacionim po-
Jjasevima uglavnom protoni i elektroni. Energije tih estica u un-
utrafnjem pojasu su znatno veée nego u spoljasnjem. Tako protoni u
unutradnjem pojasu imaju oko 40 MeV, a u spoljasnjem oko 1 MeV.

Zbog zakrivljenih magnetnih linija, naelektrisane estice ée, sem
opisanog kretanja, jo3 i da "driftuju” azimutalno, i to protoni i elek-
troni u suprotnom smeru. Ukupno kretanje zarobljene éestice u mag-
netnoj klopci (na primer u Zemljinom radijacionom po jasu) sloZenije
je nego §to smo ga prikazali na slici 27. Ono se sastoji od tri periodi¢na
kretanja i to: rotacije oko magnetne linije po orbiti promenljivog radi-
jusa 7, za vreme T = 2wmey /eB; oscilovanja vodedeg centra izmedu
dva magnetna ogledala za vreme t &~ 1 s i azimutalnog drifta istok-
zapad za vreme tp ~ 1% Zbog velikih energija relativistiékih Zestica
u radijacionim pojasevima morali smo da koristimo relativisticku
popravku za masu &estice (v. 2-79). Zbog toga se pojavio faktor
v = 1/4/1 = 8% u izrazu za 7. Vidimo da je tp > ¢, kao &to je i
vp <& vy,

Radijacioni pojasevi su samo jedan od munogih primera takve
geometrije magnetnog polja u kojoj se naelektrisane destice nadu
zarobljene kao u klopci, Sli¢no se desava u meduzvezdano] mater-
iji, protuberancama na Suncu itd.

2.1.1.3. Mehanizmi ubrzavanja naelektrisanih éestica

Naelektrisane Cestice vrlo velikih energija nadene su u medupla-
netnom prostoru, u Zemljinim radijacionim pojasevima u polarnoj
svetlosti itd. Narotito su velike energije primarnih kosmickih zraka.
Pojedinacne ¢estice imaju energiju 102 < E < 101%eV, 3to jos ne
moze da se postigne na najjadim akceleratorima na Zemlji. Sve nam’
ovo pokazuje da u kosmitkom prostoru mora da postoje mehanizmi
koji ubrzavaju naelektrisane estice do ogromnih energija.
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Dva su osnovna mehanizma ubrzavanja Cestica: betatronsko (Al-
fven 1950) u vremenski rastuéem homogenom mag_nctm?m polju i
Fermijevo (1949, 1954) u nehomogenom magnetnom po_l.]u.. U oba‘,
procesa dolazi do promene ukupne kineticke energije Cestica. Ovi
mehanizmi mogu se opisati kao transverzalna i longitudinalna kom-
presija prostora koji opisuje trajektorija Cestice. Omni su po svom
karakteru elektromagnetni, 5to znaé¢i da su zasnovani na delovanju in-
dukovanog elektri¢nog polja, koje se javlja u sredini sa.promfmljiwtir.n
magnetnim poljem. Takvo indukovano elektriéno polje vrsi poziti-
van rad na naelektrisanu &esticu pod uslovom da jadina magnetnog
polja (u kome se Zestica kreée) raste sa vremenom i da su.karakter-
isti¢ne dimenzije polja veée od radijusa krivine putanje cestice. Samo
magnetno polje ne vréi rad, jer je :

e

F= - [ff-’x ﬁ(ff‘,t)] .

Magnetno polje ima ulogu "kontejnera” u kome se pod dejstvom in-
dukovanog elektriénog polja, menja oblik putanje.

IzloZiéemo osnovne principe dva najznalajnija mehanizma ubrza:
vanja naelektrisanih éestica, za koje verujemo da se mogu realizovati
u kosmickim uslovima.

Fermijevo ubrzanje

U osnovi mehanizma koji je predlofio Fermi je longitudinalna

kompresija. To je proces u kome naelektrisana estica povecava svoju

energiju u sudaru sa dva pokretna magnetna ogledala, koja.se pri-
blizuju. Da bismo razumeli ovaj mehanizam, posluZicemo se jednom
relacijom koja je dobro poznata u klasiénoj mehanici. ‘

Longitudinalna invarijanta. Ako se neka Cestica krece brzmon}
vy duZ z-ose (slika 30) i ako se u tatkama Ml i M, -na}.aze dve ravni
normalne na z-osu, koje se priblizuju ili udaljuju brzinom +U(< ?Jﬂ),
onda ¢e se impuls Eestice pri svakom elastiénom sudaru menjati za
veli¢inu Apy = 2mU. . -

U vremenskom intervalu At = L /v srednja brzina promene im-
pulsa Cestice bice:

dpy _ Bpy _ 2mUy

dt At L
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Da li ée ta promena impulsa biti pozitivn

_ : vna, zavisi od
znaka U. Ako se plode priblizuju, Zestica

eéava svoj impuls,

odnosno energiju, a ako se udaljuju ~ smanjuje. Ukupan zbir brzina

normalnih ravni (Uy + Uz = 2U) odreden je relacijom 2U = —dL/dt,

pod uslovom da se ravni kreéu istim brzinama Uy =U; i da se pri- .

blizuju. Impuls Zestice je py = muv|. Zamenom u gornjoj relaciji
dobijamo diferencijalnu jednadinu: - - '

dp;; dl.
=0y 2o,
pp L
Cije je reSenje: :
py - L = const. (2— 34)

Ta relacija je dobro poznata u mehanici. Ako se duzina L sporo menja
(U < vp), onda je veligina J:

.MQ M2 . .
J = fp,;dl = mvudl = const, @- 35)
My M, . SR

longitudinalna adijabatska invarijanta.

N JeLn
dl
M, = | 1 M, D_z,—os'a
1l L o
Slika 30.

Oblik (2-34) samo je specijalan sludaj relacije (2-35). Ako iz
domena klasi¢ne mehanike predemo na kretanje naelektrisane destice
izmedu magnetnih ogledala, problem je u sustini isti, mada u tackama
My 1 M, ne postoje povriine od kojih se estice odbijaju. Posmatra-
jmo jednu naelektrisanu Sesticu, koja je zahvadena u magnetnoj klopci
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: izrﬁédu dva magnetna ogledala (dva oblaka meduzvezdane materije

u kojima je B vele nego van njih). Setimo se da prema (2'—33) u
klopku mogti‘biti zahvaéene samo one Cestice &iji je vektor brzine (3))
pod relativno velikim uglom (6) u odnosu na magnetno po.lje‘ (B).
Ako tacke refleksije M7 i My ne miruju, nego se pribliavaju jedna
drugoj, onda se smanjuje njihovo rastojanje L. Pri U < vy sa:éuvaj,na:,
je relacija (2-35), a primenjena na naelektrisanu esticu, ona ima isti

oblik: 7 s

J o /‘mvﬁdl = const.
My

Ogigledno je da ée zbog smanjene duZine L, odnosno zbog prib]:iZa.va.—
nja "ogledala”, morati da se poveéa vj. U viestrukom "odbijenju”
od pokretnih magnetnih ogledala povecéava se longitudinalna kompo-
nenta brzine. Dakle, sa smanjivanjem duzine L povelava se brzina
vy, & odgovarajuéa komponenta kineti¢ke energije T)j raste kao:

1

2
ATj ~ Avj ~ R73°

U mehanizmu longitudinalne kompresije ukupna kineti¢ka en-
ergija Gestice se povedava na ratun komponente AT:

AT = ATH +Ty, Ty =const.

Normalna komponenta T; mozZe da ostane neizmenjena, a moze 1 ona
da se poveéa, ali drugim mehanizmom, tzv. Alfvenovim ubrzanjem
cestice, koji éemo niZe objasniti.

Alfvenovo ubrzanje

Ubrzavanje &estica transverzalnom kompresijom magnetnog po-
lja je mehanizam koji se koristi u betatronu. Transverzalna kf)m—
presija predstavlja pojatanje magnetnog polja koje se sporo menja u
vremenu, tako da magnetni moment ostaje nepromenjen (2-11):

2
mu5 T
o et = —— = const.
“=3B(t) - BB
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Vremenski promenljivo magnetno polje B = B(#) (ma koliko se
sporo menjalo) prema Faradejevom zakonu indukuje elektriéno polje
E: ' '

ili, u integralnom obliku:

1 [[8B = s o
mzf/_é.t_.dSmf/rotE~dS. (2 — 36)
g 8

Promena magnetnog fluksa kroz konturu § = r27 indukuje elek-
triéno polje, koje vr3i rad na taj nadin 3to menja brzinu v kojom
se Cestica krede po orbiti radijusa r.. Za vreme jednog obilaska or-
bii;fe“promeni se normalna komponenta kineticke energije Zestice za
veliinu: '

% 1 — d — -t ’
ATY = §mAvi = %eE-dl = ]/erotE-dS.
g
Koristeéi (2-36) dobijamo:

e o8B

ATM’;‘“:-—*‘[ 92 .48 (2-37)

ot

c
&g

Alfo promena magnetnog polja ostaje konstantna za vreme jed-
nog obilaska orbite (uslov 2-15), onda 0B/ mozemo izvuéi ispred
integrala, pa za ukupnu promenu kinetitke energije za v = we /2w
obilazaka Cestice po orbiti dobijamo®: ’

e
A — 4 m——
T, C&B . T

Zamenimo veli¢inu p prema (2-14), pa imamo:

AT, = u- AB. (2 - 38)

1 . ) o . . - g
) Znak minus 15Cezava, Jer jeza e > 0, B -dS < 0 i obratno,
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Ako su ispunjeni uslovi adijabati¢nosti (2-15), onda je 4 = const,
pa je proména magnetnog polja direktno srazmerna promeni nor-
malne komponente kineticke energije:

AT, ~ AB. (2 - 39)

Posto se ubrzanje deSava u vremenski promenljivom (rastuéem),
ali homogenom magnetnom polju, ne menja se T}, tako da se ukupna
energija Cestice povecava na radun 7' :

AT = ATy +7T); Ty = const.

Medutim, ukoliko brzine &estica postanu tako velike da se priblize
brzini svetlosti, moramo koristiti relativisti¢ku mehaniku. Tada ume-
sto brzina i energija koristimo impuls:

d oB
o =Fp=cE=31o
de je:
gde je s
pL= =
-5

Sa porastom v, impuls p; raste brZe od B.

Oba mehanizma i Fermijev i Alfvenov ne mogu neogranieno da
ubrzavaju estice. :

Treba napomenuti da ubrzani elektroni, kako éemo videti iz (2~
64), gube zradenjem daleko veéu energiju nego protoni 1 a-Cestice.
To objainjava zadto se u primarnom fluksu kosmiékih zraka elektroni
nalaze u tako malom broju i energija im je znatno niZa od energije
protona i a-festica. Energetski spektar primarnih kosmickih zraka
smatra se najboljim argumentom u prilog verovanju da se ovakvim
mehanizmima ubrzavaju &estice u kosmicko) plazmi. '

Ograniéenje za longitudinalnu kompresiju
Ubrzanje se vrii samo dok je Zestica zarobljena u magnetnoj

klopci izmedu tadaka refleksije. Medutim, sa poveéanjem brzine vy,
nagibni ugao (8) postaje sve manji. Nagibni ugao (#) je onaj koji
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zaklapa vektor brzine estice ¥ sa pravcem polja ﬁ Ako je taj
ugao § = 0, nema refleksije i nema magnetnog ogledala. Da bi ovaj
ugao ostao dovoljno veliki (2-33), potrebna je izotropna raspodela
brzina. Medutim, usled longitudinalne kompresije, koja poveéava
samo vy, narusava se izotropija. Da bi se postiglo stalno ubrzanje
Cestica, potrebno je odrZavati izotropnu raspodelu brzina, odnosno,
neophodni su dopunski ireverzibilni procesi (sudari, udarni talasi itd).

Ograni€enje za transverzalnu kompresiju

Energija Cestice raste proporcionalno s povetanjem jaéine mag-
netnog polja (2-39). Kako B(t) ne moze neograni¢eno da se povedava
i ovde je potreban dopunski fenomen npr. interakcija sa talasima,
&ija je frekvencija {w) veéa od ciklotronske frekvencije (w > w,). U
tom slu€aju, magnetni moment (1) nije vise konstantan, pa dolazi do
elastiénog rasejavanja, &to odriava izotropnu raspodelu brzina. Treba
da istaknemo da kompresija koja je praéena ofuvanjem adijabatskih
invarijanti ne moZe povedati energiju naelektrisane éestice do vrlo vi-
sokih vrednosti. Za takav proces bi bile neophodne izuzetno velike
promene polja B, §to je u Vasioni malo verovatno. Izgleda najverovat-
nije da se Zestice ubrzavaju kombinacijom adijabatskih procesa kom-
presije i procesa rasejavanja na lokalnim nehomogenostima magnen-

tog polja, koji menjaju adijabatske invarijante. Ovom kombinacijom -

mogu se ubrzati estice do vrlo velikih energija sa energetskim spek-
trom istog tipa kao i kod kosmickih zraka. Pritome karakter promene
magnetnog polja moZe biti proizvoljan, samo da se posle odredenog
vremena vrati u svoju prvobitnu vrednost (fluktuirajuée magnetno
polje).

2.1.2. Zracenje plazme

Zragenje kosmicke plazme je, za posmatrada na Zemlji, najvaZniji
izvor informacija o osobinama, vrlo dalekih i nepristupaénih kosmiékih
objekata. Da bi se analizom spektra doglo do saznanja o stanju ma-.
terije koja je to zracenje emitovala, moraju se poznavati mehanizmi
1 osobine zradenja.

- Zralenje plazme se moze podeliti na termalno i netermalno.

|
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Po svojoj sustini zrafenje plazme je rezuit_a,t kolektivnvog pona-
sanja veéeg broja Eestica. Ima li onda c?prav,danja da se zracenje ra'z}—l
matra pomodu teorije orbite, otekujuéi da ¢e se skup flae%ekgr1san1
Zestica ponagati po istim zakonima kao jedna 120‘10v.ana, Cestica’ Ve‘ru—
jemo da ima. Kosmitka plazma je (sem nekih izuzetaka) sredm‘a
male gustine. Sta viSe, neke oblasti su ekstre.mno. retke; T.a,kva, je
meduzvezdana materija, ¢ija je prosetna gustina jedna Zestica u 1
em3. To bi u zemaljskim uslovima bio idealan va,kuu‘m. Za: ta%{vu
sredinu zradenje se, prema teoriji orbite, izraluna za Jedmtz éesticu,
pa se dobijeni rezultat pomnozi brojem Zestica u odredenoj zaprem-
ini. Tako se dobija emisivnost plazme. ‘

Stroga teorija zratenja naelektrisane éestics-,vu kretanju je vrlo
komplikovana kako sa fizickog tako 1 sa matematn:}{og; asp.ekta (v. na
primer G. Bekefi "Radiation Processes in Plasmas” 1966. i L.D. Lan-
dau i E.M. Lifsic "Teorija polja” 1962).

Problemi zraéenja se razmatraju pornocu klasiéne i kvantne.te(.)-
rije. Polje u okolini €estice koja zraéi je vrlo. sloZeno, pa se opisuje
komplikovanim matematickim funkcijama. .Ah ovog p.uta je as.tro?m?n
u povoljnoj situaciji. On posmatra zratenje na velikim rasto_]anj%ma
od izvora, §to mnogo olakiava analizu. Pre svega, ne mora d‘a. uzima
u obzir one &lanove polja koji opadaju sa kvadpa.toxln ras_ii:)janja, a sem
toga, zbog daljine, posmatral se nalazi u "talasno] zoni”, pa zracenje
moze da posmatra kao ravan talas.

Zradenje éemo izloZiti u okviru klasiéne elektrodinajmike-:, jer u
zvezdanim atmosferama (odakle uglavnom i potice zra:(“:en_]e koje a.a.nalw
iziramo) nema razloga za primenu kvantne meha:mke.. D.a bismo
pokazali koliko su kvantno-mehanicki efekti neznatni, primenimo poz-
natu relaciju neodredenosti AE - A7 = h/27 na uslove u zvezdamir;
atmosferama. Za "razlivenost” nivoa dobi¢emo vrednos.t AFE =~ 10
eV, 5to je bar milion puta manje od rastojanja izmedu nivoa u atomu.
Na putu od zvezde do posmatrada, elektromagnetno zratenje (zbog
izvanredno male gustine materije 7 = 107 24g/cm®) putuje kao kroz
vakuum konstantnom brzinom ¢. U takvoj sredini Zestice su neko-
relisane u svom kretanju, a kolektivni efekti interakcija se mogu zane-
mariti. ‘

Da bismo analizirali zracenje jedne naelekirisane estice u takvim
uslovima posluzi¢emo se slikom 31. :
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Naelektrisanje e koje se kreée brzinom #(t') nalazi se u trenut-

nom polozaju P'(p,t') odakle zraéi, a posmatraé se nalazi u tadki
P(F,t) i posmatra zraenje koje prelazi put R(t') konaénom brzi-
nom ¢. Zracenje je emitovano u trenutku t', a stize do posmatrada u
trenutku ¢. Vreme t' se naziva "retardovano” i ono je sa vremenom
posmatraca ¢ vezano relacijom:

) o

Odgovarajuée (retardovane) vrednosti brzine i ubrzanja za naelek-
trisanje su:

t'=1t—

S dTR) . £G-R)

dgt’ degz

gé{e j¢ § = R/R - jediniéni vektor usmeren iz P’ prema P. Znak
minus u relacijama (2-41) je zbog orijentacije vektora §.

(2 — 41)

0

PR

v(t)

P(¥,1)

Sltika 31.

Ako pretpostavimo veliko razredenje, sto je uglavnom sluéaj u

kosmitkoj plazmi, onda kolektivne procese interakcije mosemo zane-
mariti.

U tacki P(7,t) elektriéno i magnetno polje dati su poznatim
relacijama:
1 0A(F,t
E(r t) = ~VU(7 t)—-— ((3t ) (2 ~ 42)

R st R S = T
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B(,t) = V x A(F, ) = rot A(#,1), (2 — 43)

gde su Ui A - skalarni i vektorski potencijali, definisani formulama
Lienard-Wiechert-a:

o

UFmt)=e|—| , 2 — 44
(7, ) GE, ( )

A‘(Ft)-_we'wé‘m- : (2 — 45)
’ (gR |, |

gdesuﬁmﬁ/c,ag—lmcj' A.
Oznake [ |¢ skreéu paZnju da su veliGine u zagradi funkcije tzv.
»retardovanog” vremena /. Zamenjujuéi (2-44) i (2-45) u formulama
za elektriéno i magnetno polje (gde su vremenske derivacije samo po
t) dobiéemo, posle priliéno sloZenih transformacija, sledeée izraze za
polja u tacki P(#,1): '

C pavs A " L A Ly
Ew)ze[a i)}(lq ﬁ)+QX((q§3¢§)Xﬁ)

B(Ft)=¢xE.

] 3 (2_46)

(2 — 47)

7a nerelativisticki slucaj § — 0, g — 1, pa elektriéno polje ima
oblik:

=4 = [7x(@x 5 (248
72 T og 92 (0% A, ( )

Prvi ¢élan na desnoj strani izraza (2-48) je Kulonovo polje, &iji
intenzitet opada sa kvadratom rasto‘}anga, i ne zavisi od brzine &estice.

Drugi ¢lan je polje zradenja koje éemo oznafditi sa. E"ad, ono opada sa

rastojanjem kao B! i linearna je funkcija ,8 . Zbog toga se na velikim
rastojanjima moze registrovati samo polje zracenja. To je razlog da
u tatki P(¥,t), gde se nalazi posmatraé, imamo sledede relacije za
elektri¢no 1 magnetno polje:

(2 — 49)
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Kao 3to vidimo, B L E‘".‘d. Oba polja opadaju sa rastojanjem kao
R, l.inearne su funkcijeﬁ—" 1 ortogonalna su na vektor . Ako je ,5 1q
onda je polje zradenja: ' .
€ .

Mc—zﬁ"v-.

N U astrofizi¢kim problemima, zbog ogromnih daljina, jedino elek-
tz:1cno polje koje od naelektrisanja stize do posmatraca je polje zrage-
nja (2-50). %bog toga ¢emo ga u daljem tekstu oznacavati bez in-
deksa, samo E. Ono zavisi od ubrzanja naelektrisane destice v. Tako
se, gbog velikih daljina, inade slofen problem zradenja naelektrisane
cestlc.e u kretanju, svodi na jednostavne relacije (2-49) i (2-50) koje
devi:iméu polja E(7,t) i B(F,t) u tagki P(,t), gde se nalazi posmatraé
Omgh.adno je da ako se naelektrisanje kreée brzinom v ~ ¢, onda se:
moraju uzeti u obzir i relativisticki efekti. ’

Erad _ (2 _ 50)

Energija zratenja jedne naelektrisane estice

tom predatanin encgile cekbrmmrem st o et

g zracenja koja u jedinici
vremena prode kroz normalnu (ortogonalnu) jediniénu povriinu.
Ukupnu energiju koju emituje naelektrisana &estica u jedinici vre-
mena df kroz prostorni ugao d{} kroz normalnu povriinu do = R?
moZemo predstaviti izrazom:

e _SiB«Bl.Rr
= LB x B R, (2 - 51)
gde jIe f?;IE X B| - intenzitet Pointingovog vektora.
zvriiemo integraciju po celom prostornom ugl
talas dobijamo: St PR o8 re
W _ < [ BRraq
dt  4r . '
‘ Ako za magnetno polje iskoristimo izraz (2-49) onda ée izraz za
emitovanu snagu biti:

dW  cR* .
—d"im fread —I'T;_'/.Iq’x El‘a.di2d9-
4

(2 - 52)
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Iskoristimo (2-50), a ugao izmedu pravca ¢ i ubrzanja ¥ oznadimo sa

g
dW e?

dt 4mcd (2 - 58)

f (512 sin? 02,
4

Tzvrdimo integraciju od 0 do =, koristeéi d2 = 27 sin 6df. Rezultat
je:
dW 2 62 e
— = —— |}
dt 38
Dobijeni izraz za snagu elektromagnetnog zradenja jednog elek-
trona predstavlja poznatu Larmorovu formulu (1897). Iz relacije
(2-54) se vidi da je ukupna energija koju u svim pravcima izradi
jedan elektron?’ u jedinici vremena funkcija ubrzanja ]’b"] To znadi
da naelektrisana Zestica emituje elekiromagnetne talase samo ako
se kreée ubrzano ili usporeno, odnosno ako @ # const. Ovaj uslov
je ispunjen bilo da Zestica pretrpi promenu brzine u vremenu, bilo
po praveu. Da li to zna& da elektron koji se krele ravnomerno

(2 — 54)

(¥ = const) ne zrati? Standardni odgovor koji je u skladu sa (2~

54) glasio bi — ne zrafi! Medutim, moramo biti mnogo precizmji
u odgovoru na ovo pitanje. U stvari, znajudi unapred gde se kriju
zamke, koje mogu da dovedu do paradoksa i grefaka, postavi¢emo

‘preciznije pitanje: Da li zrali elektron koji se kreée i1 vakuumu u in-

ercijalnom sistemu sa konstantnom brzinom v < ¢? Odgovor je — ne.
Znadi da neispunjenje nekih od postavljenih uslova ipak omoguéuje
zratenje elektrona koji se kreée konstantnom brzinom.

Zadriaéemo se samo na jednoj, za nad predmet interesantno]
moguénosti.

Elektron se kreée konstantnom brzinom v < ¢, ali ne u vakuumu
nego u plazmi. Ako je brzina elektrona veda od fazne brzine vy < v <
¢, onda ée se javiti zradenje koje se naziva Cerenkovljevo. Energija
koju pri takvom zradenju u jedinici vremena emituje jedan elektron

171081
W e (14 )

at % kT (2 - Bda)

1) QOvde je naziv "elektron” uslovan, a podrazumeva se bilo koja
naelektrisana Cestica.
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gde je:
v — brzina elektrona,
we — ciklotronska frekvencija,
e 1 m — naelektrisanje i masa elektrona.

Prema tome, zakljuéujemo da postoji zradenje i kada se elektron
kreée konstantnom brzinom.

2.1.2.1. Termalno zraenje

Termalno zratenje je nekoherentno. Ono se javlja kao rezul-
tat emisije pojedinacnih Zestica, ima statisticki karakter i nije po-
larizovano. Takvo zracenje daje informaciju o temperaturi sredine
koja zraéi, odnosno o elektronskoj temperaturi plazme. Termalnom
mehanizmu pripada zraéenje crnog tela (koje smo pominjali u prvom
poglavlju) i zakoéno zradenje (Bremsstrahlung) naelektrisane Cestice,
koje éemo izloziti ovde.

Zakotno zratenje

_ Naelektrisana gestica ko Ja na svome putu biva skrenuta ili ubrza-
na pod dejstvom kulonovske sile jona, zragi elektromagnetnu energiju.
Putanja Cestice je kriva drugog reda: elipsa, hiperbola ili parabola.

Ako se nerelativisticki elektron (v < ¢}, mase m i naelektrisanija
e kreée u polju negativnog jona —Ze brzinom %'; on de posle su-
dara imati brzinu 7 (slika 32). MoZemo izraéunati veli¢inu energije
koju u ovakvoj interakeiji zra&i elektron. Zbog promene brzine ¥ =
j‘;(?—)’ —~ @'}, do koje dolazi usled sudara, skrenuti elektron zraéi u svim

pravcima elektromagnetnu energiju (W), koja moze da se izracuna
pomoéu formule (2-54):

dW o 2 62 L,Ig.

dt 33

Intenzitet ubrzanja kulonovske interakeije dobiéemo iz sile:

= L Zer
|F| = ml|o] = o o=

Ze?

— (2 - 55)

NS

& |
|
i

|
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Tako za snagu zratenja jednog elektrona dobijamo:

: v 2e (262)2.

mr?

dt ~ 3¢8

— A7)

Slika 32.

Medutim, pored snage nas interesuje 1 I?rqstorna (EZQ - ugl?vn-a,)
kao i spektralna (dw — frekventna) karakt‘eristlkim. za,kocn?\g zrgczr;f(;
Spektralna raspodela energije po ’?aia?jn1m ‘d.uzmama g{ ) o ?encim
frekvencijama (w = 27v) moZe se izracunatl 1z vektors f)g ‘po e
jala fwf(t), koji je periodiéna fgnkcija. vremena, pa s§ refenje na
pomoéu Furijeove transformacije:

+oo

Aw) = —= | A@)etat,

2w
. —

(2 — 56)

oy . . y s no-
Ovde smo pretpostavili da se polje zradenja moZe razloziti na mo

hromatske talase. ) o o
Da bi se dobila prostorna raspodela energije zraenja koristi

se Parsevalova teorema. Tako za energiju koju emitu‘;fe' elek.tron u
odredenom pravcu kroz jediniéni prostorni ugao df2 dobijamo:
+oo *

dw P2
™ x__/ ) ds.

(2 — 57)
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Resenja relacija (2-56) i (2-57) dobijaju se u obliku specijalnih
funkeija, &ja analiza nije jednostavna i izlazi iz okvira ovog kursa.l)

Umesto stroge teorije, koristiéemo aproksimaciju slabog sudara
i dipolni karakter zragenja, zanemarujui kvadrupolno i magnetno-
dipolno zragenje. To mozemo uiniti, jer su razmere sistema (a)
-mnogo manje od talasne dugine (1), a dipolni moment (d) nije nula
(a/A<1;d= er).

U teoriji fotosfera smo pokazali (1-1) da snaga zracenja zavisi od
ntenziteta, pravea zracenja i frekvencije za do = 1:

— = Idwd,

gde je dw ~ prostorni ugao, a dv frekventni interval. Isto to, samo sa
nesto izmenjenim oznakama imamo ovde za snagu koju zraéi elektron;

% = IdQdw, (2 - 58)

gde je d ~ prostorni ugao, a dw — frekventni interval.

_____ YT___W;e —
f//
Lot
9\
& i
~Za "

Slika 33.

Ako umesto jakog sudara, koji znatno menja putanju éestice,

iskoristimo linearnu aproksimaciju vide slabih interakcija, pri kojima

1 Za strogo izvodenje upuéujemo &itaoca na literaturu navedenu
pod 3. (poglavlje 3).
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Zestica ne menja zné,tnije svoju putanju (slika 33), onda f’:e emitova!,n'z?
snaga u jediffiénom prostornom uglu df2, prema (2-54) i (2-58) biti:

. 2 82 .
ﬂ = Idw — a3 'Ulz.
dtd$y 3¢ .
Komponente ubrzanja u odnosu na putanju estice su:
o beinf e b p
vt

"‘"il =gcosd =0

(CRErara

Rastojanje medu esticama r(t) je, kao §to vidimo sa, slike 33:
r(t) = (vt)* +p°, (2 —59)
gde je p — parametar sudara, a ubrzanje je:
[o1° = 1L + 57,

pa koridéenjem gornjih relacija i (2-55) imamo:

= (Zniz)z [(vt.)zpi 7P (er)z e ~ %

odnosno, posle sredivanja:

Z2et 1
m? [(vt)? + p?]?

" =

Izradena snaga u nekem pravcu kroz jediniéni prostorni ugao df1 je:

d*Ww 2822

= = ldw = =

dtd(} 3cm

Vidimo da je zakoéno zradenje izotropno, jer ne za,visi‘ Ofi.ugla
(8to je sludaj i sa zrafenjem crnog tela). Ovde SO koristilt lin-
earnu aproksimaciju slabog sudara da bismo pokaza?h 1zotvrop.a,n ka:rakf
ter zakotnog zrafenja. Za preciznije izraunavanje zratenja pri Eu—
lonovskim interakcijama za parametar sudara (p) se koriste razli¢ite

[(wt)® +p°] 7% (2 —60)
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veli¢ine u zavisnosti od zahtevane preciznosti. Na primer, p = Ap,

Debajev radijus, definisan formulom (2-96), ili p = h/27mu, za strozi
kvantno-mehanicki postupak.

Za spekiralnu raspodelu zako&nog zradenja treba naéi energiju
koju elektron emituje po jediniénom frekventnom intervalu. U tu

svrhu éemo iskoristiti Furijeovu transformaciju (2-56) i rezultat (2-
59a.):
2

+00
dW 2 . e
(W) — ge_m}; fﬁ(t)ezwt_dt ,

o0

+
Ww) _ & (22\*| [ peLt+otd
do  3rcd \m [(vt)? + p2]3/2 e™dt) (2-61)

gde su €1 i € — jedini¢ni vektori normalno i paralelno u odnosu na
putanju Cestice #(t) (2-59).
Rezultat integracije (2-61) je:

= (o) [ () (D] oo

gde su K 1 Ky — modifikovane Beselove funkcije.

Zbog sloZenosti izraza (2-62) uobiajeno je da se spektralna
raspodela intenziteta zakotnog zralenja prikaZe graficki. Na slici
34 prikazan je niskofrekvenini deo zakoénog zratenja (puna linija)
i zracenja "crnog tela” (isprekidana linija). Kao $to vidimo sa slike
34, zakofno zrafenje ima neprekidan spektar &ija energija u radio-
frekventnom podrudju raste sa w? kao i zrafenje crnog tela. Medutim,
na viim frekvencijama ona dostiZe "plato”, &ija visina zavisi od sred-
nje termalne energije elektrona kT, ali je uvek nifa od zraéenja
"crnog tela” na istim frekvencijama. Samo u domenu radio-talasa
oba termalna mehanizma se poklapaju. Teorijski, elektron emituje

energiju zakoénim mehanizmom na svim frekvencijama od 0 do oo. :

Prakti¢ni aspekt ovog problema éemo razmatrati kada budemo anal-
izirali spektralnu emisivnost zako®nog zradenja na visokim frekvenci-
jama.

pHeg
N I
-Z:_;-;I{
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Da bismo teorijske rezultate zradenja jedne estice mogli da upo-
redimo sa posmatranjima, moramo da definisemo emisivnost. To je
snaga zratenja svih naelektrisanih &estica u jedinici zapremine i ona
moZe biti:

— spektralna emisivnost, ako se meri na jednoj odredenoj frekven-
ciji, ali u svim pravcima:

7, = fj,,dﬂ - j,,/dn = 4nj,, (2 - 63)
4n 4w

gde je j, — koeficijent emisije (k031 zbog izotropnosti zakocnog

zradenja ne zavisi od ugla) i
— ukupna emisivnost, ako se meri na svim frekvencijama i u svim

pravcima:
J = /./jydﬂdvdéw/j,,dv (2 — 64)
0 47 L
dwW(w) A )
w )

zakolno zracenje

Slika 34.

Ako ne znamo veliéinu koeficijenta emisije j,, onda se izracuna
snaga zratenja jednog elektrona (dW/dt) i pomnom brojem elektrona
u jedinici zapremine (N ™).
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Ako pretpostavimo da elektroni u kosmickoj plazmi imaju uni-
formnu prostornu raspodelu i Maksvelovu raspodelu po brzinama,
onda za ukupnu emisivnost elektrona mosemo koristiti klasiénu for-
mulu u dipolnoj aproksimaciji:

' 2022 6 : |
W - 1002 (2 65)

rak ., BV ar— PR
Jot N di N 3medh
gde je ¥ = \/8kT/xrm ~ 1.64/kT/m — srednja brzina kretanja elek-

trona.

Ako ne vodimo raéuna o promenama ubrzanja elektrona u toku
kretanja po putanji, a sa N* oznadimo jonsku koncentraciju, onda
je ukupna emisivnost po jedinici zapremine plazme, koja potiée od
zakoénog zradenja: ' -

Jaak 1672 Z22eSN- Nt [8kT
- 3mcih

1/2
) = const - N*VT, (2 - 66)

m
jer smo pretpostavili elektroneutralnost plazme:
N~ =Nt=N,

Interesantno je uporediti klasiéni rezultat (2-66) sa rezultatom
kvantno-mehanicke teorije za sudar elektron-jon:

Tom = 3mcdh & (2 -67)

sk _ 1672225 N-N+ [ 8kT\ /2
3rm

gde je g - srednja vrednost Gaunt-faktora. Kako se Gaunt-faktor vrlo
malo menja u velikom rasponu temperatura, odnosno energija:

10 €V < E < 100000 eV,

1.1 < g < 1.46,

to mozemo smatrati da ne odstupa znatno od jedinice: § =~ 1.
U stvari, vrednost § zavisi od aproksimacije koja se koristi u
kvantno-mehani¢kom izra¢unavanju. U Bornovoj aproksimaciji je:

(2~ 68)

(2-67) razlikaju samo za numeriéki faktor:

s
i

R
[
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Vidimo da se rezultat klasi¢ne (2-66) i kvantno-mehanicke teo?ije
Jom = C - Jeas = A- N* VT, (2 —69)

gde je:

1/2
' V316728 ...E,gﬁ /
C=-379 2=1 A;:E—QBmcf"h Tm '
Ukupna emisivnost zakotnog zraéenja[(?««ﬁg)‘ zavisi samo od dva
parametra: koncentracije naelektrisanih Cestica i temg.)erature plaz-
me. Zato ovaj mehanizam s pravom nazivamo termalni.

Slika 35.

Poznato je da u kosmitkoj plazmi (zvezda,r-ze a,tm()f;fere, plane-
tarne magline i HII regioni) temperatura ne varira u veéem rasponu
vrednosti. Merenja su, medutim, pokazala vehkg razliku u emi-
sivnosti izmedu raznih radio-izvora. Zbc.).g toga je u.vede:na: mer
emisije (EM), koja je definisana koncentracijom naelek'trzsa}fuh cesi:aca
i duzinom (L) objekta koji zra¢i u praveu posmatranja (slika 35):

L
EM = / N2d. 2 - 70)
0

Poito je mera emisije srazmerna intenzitetu zraCenja, ona se moze
koristiti i za optiéki i za radio-domen.
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Kada je u pitanju spekiralna emisivnost, rezultati kvantne meha-
nike se tako dobro slazu sa rezultatima klasiéne teorije da praktiéno

nema razlike, ali samo u niskofrekventnof oblasti za A > 1 mm (mikro--

talasni i radio-domen). U toj oblasti se i merenja dobro sla#u sa teori-
jom. Radio-izvori imaju frekventnu karakteristiku uglavnom sli¢nu
onoj koju smo za zako€no zragenje prikazali na slici 34. To je tzv. "ra-
vna komponenta” mnogih maglina (HII regioni).

Medutim, nije tako na visokim frekvencijama. Za frekventnu
oblast wp/v > 1, spektralna emisivnost eksponencijalno opada do
nule. Ovo moZemo lako razumeti. Fotone visoke energije (frekvenci je)
mogu emitovati samo elektroni velike kineticke energije, &ija je brzina:

1/2
o> (_%’z) ,
1T

a broj takvih elektrona po Maksvelovoj funkciji raspodele eksponen-
cijalno opada sa porastom brzine.

Postoji vise fizickih i matemati¢kih razloga §to se rezultati u vi-
sokofrekventnom delu spektralne emisivnosti ne slaZu tako idealno
kao u niskofrekventnom. Ovde ih neéemo pomlnjatl jer su za as-
trofizi¢ka izudavanja bez praktiénog znacaja. Dovoljno j je da kaZemo
da je radio-zratenje zakoénog porekla vrlo slabog intenziteta, a u
niskofrekventnom domenu je koncentrisana najveéa kolicina energije
zakoCnog zratenja.

Izlaganje o termalnom zragenju kosmicke plazme moZemo za-
kljuciti konstatacijom da na visokim frekvenczjama (opticki spektar)
dominira zraenje crnog tela, dok su na ni#im frekvencijama, (mikro-
talasni i radio-domen) oba zradenja (i zakoéno i zradenje crnog tela)
podjednako znacajna. Ako je gustina plazme mala, zracenje napusta
plazmu bez znatnije apsorpcije. KaZemo da je plazma prozraéna za
takvo zragenje.

2.1.2.2. Netermalno zracenje

U razredenoj kosmi¢koj plazmi retko dolazi do sudara Zestica, .

a ni temperature obi¢no nisu visoke, pa ipak nam iz takvih oblasti
stize radio-zragenje znatnih energija, §to ne bismo oéekivali znajuéi
termalne mehanizme. Intenzivno zrafenje u radio-domenu (Krab

L e e e e i :

e
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maglina i dr.) bez sumnje je ukazivalo na postojanje druga,.éijih
tzv. netermalnih mehanizama zraéenja plazme u kosmickim uslovima.
Interesovanje za ovo zragenje naglo je poraslo kada su Alfven (1950), a
ubrzo Sklovski (1953, 1956), Ginzburg (1953) i Ort (1956) definitivno
ustanovili netermalni karakter mnogih radio-izvora.

Dobro je poznato da termalno zradenje u niskofrekventnoj oblasti
ima spektralnu karakteristiku oblika:

W(w) = Aw®, (2-11)

gde je A =2kT/mc®, w = 2nv, 2 = 2.

Ovakvo zralenje je registrovano sa raznih kosmickih objekata.
Tako zrale na primer emisione magline. Energija termalnog zraenja
u radio-domenu je mala i jo§ opada sa smanjivanjem frekvencije,
§to 1 ofekujemo prema formuli (2-71). Odreden broj radio-izvora
ima, medutim, zracenje znatne snage. To bi prema (2-69) zahtevalo
vrlo visoku temperaturu (T ~ 10%)K, sto ne ofekujemo u kosmickoj
plazmi (daleko od vrelih zvezda). Sem toga, ti radio-izvori imaju
spektralnu karakteristiku koja se ne slaZe sa formulom (2-71).

Objadnjenje ovih rezultata je u drugadijem mehanizmu nastanka
zradenja. Plazma sa magnetnim poljem zradi zato 8to polje "koé&i”
naelektrisane estice menjajuéi im pravac kretanja. Njihove putanje
se savijaju oko magnetnih linija sila, a kao rezultat promene pravca
brzine éestica zraci. To zrafenje je "magnetno-zakotno” odnosno
netermalno. Njegove karakteristike zavise od brzine &estice. Pri
malim brzinama (v < ¢) zraenje se zove ciklotronsko. Pri velikim
brzinama (v & ¢) drastiéno se menjaju osobine zrafenja. Takvo
zradenje se zove sinhrotronsko. Ove dve vrste zralenja imaju toliko
razlidite osobine da opravdano nose razne nazive za sutinski potpuno
isti mehanizam.

Oba netermalna mehanizma i ciklotronski (v < ¢) i sinhrotronski
(v & ¢} su nekolizioni. MoZemo reéi da u plazmi izmedu dva sudara
elektron zrali netermalno, a za vreme sudara — termalno.

Netermalno zragenje ima spektralnu karakteristiku oblika:
W(w) = Bw™", (2 —172)

gde je B - konstanta, a negativni znak u eksponentu je zbog porasta
intenziteta zradenja na niZim frekvencijama. Eksponent se naziva
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spekiralni indeks i predstavlja karakteristiku odreélenog radio-izvora.

Razni izvori imaju razlitite vrednosti spektralnog indeksa. Njegove-

tipié{r)ze vrednosti su: 0.2 < z < 2.0. Na primer, Krab maglina ima
z = 0.3.

Netfern.m?,lno zraenje je polarizovano. Po toj osobini i spektralnoj
karakteristici (2-72) lako se razlikuje od termalnog zracenja (2-71).

Ciklotronsko zraéenje

o . - . - ‘ . ' l'
Prouti¢emo osobine zragenja jedne naelektrisane Cestice (e, m),
1%03&’1 seb u homogenom i stacionarnom magnetnom polju (B = const)

reée brzi j cestl i ]
nom v < c. Putanja takve Cestice, u ravni normalnoj na
ma{;_netno polje, je kruina sa radijusom r. (2-8). Cestica najvige
zracl na osnovnoj frekvenciji w, = |e|B/me, koja se naziva ciklotron-

ska. Kretudi se u takvom magnetnom polju, naelektrisana cestica ima
komponente brzine: '

vj = const, i ¥ # const,

pa je emitovana snaga u svim pravcima prema (2-54):

dW  2¢? .
— = =2,
dt  3c8
Intenzitet centripetalnog ubrzanja estice je:
lv]mwcvlzﬂgvl (2—73)
me
a snaga zradenja:
aw 2¢'B%]  2¢'B? g2
di 3 Sm? T 3e3m2 L (-7

gde je B3 = v, /ec.
; Zbog’obmute srazmernosti sa kvadratom mase, elektron zradi
mnogo vecu energiju u jedinici vremena nego proton, pa je ciklotron-

sko zra,(':f.zflje jona zanemarljivo. Zbog toga je usvojeno da ciklotronska
frekvencija elektrona ima pozitivnu vrednost:

eB

We = )
mc

S A R S

L B e e L
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gde je m — masa elektrona "u mirovanju”.

Da bisme prouéili osobine ciklotronskog zraZenja, tj. njegovu
prostornu (uglovnu) i spektralnu (frekventnu) raspodelu energije, tre-
ba naéi izraz d*W/dQdw. Pokazuje se da je zbog retardovanog vreme-
na trageni izraz veoma slozen i moze se dobiti samo pomocu tzv. delta
funkcija i modifikovanih Beselovih funkcija za imaginarne argumente.

Problemima zragenja relativistickih i nerelativistickih elektrona
bavio se joi 1912. godine Sot (Schott), a zatim su njegove rezul-
tate poboljsavali mnogi autori. Pomenuéemo samo neke: Svinger
(Schwinger 1949), Landau i Lifsic (1951) i Oster (1960, 1961). Mate-
matitke teskoée se javljaju zato §to se integracija vréi u posmatrace-
vom vremenu t, a podintegralne veli¢ine su funkcije vremena zratenja
destice t":

dt = f?idt’ =(1-¢- Bt
I '
Sve oznake smo definisali u relacijama (2-41), (2-44) i (2-45). Zbog
sloZenosti izvodenja, koje prelazi okvire ove knjige, izvr$iemo analizu
samo aproksimativnih formula. To ée nam omoguditi da upoznamo
najvaznije karakteristike ovog zratenja i to posebno njegovu prostornu
(uglovnu), a posebno spektralnu (frekventnu) raspodelu.

Pre nego §to predemo na tu analizu treba naglasiti da nerela-
tivisticki elektron gubi zragenjem vrlo mali deo svoje kineti¢ke en-
ergije. Zbog toga se energija elektrona za vreme obilaska orbite moze
smatrati konstantnom. Situacija se drastiéno menja sa povefanjem
brzine elektrona i pojaéanjem magnetnog polja. Za elektron sa poce-
tnom kineti¢kom energijom 1 GeV, moZe se pokazati jednom pri-
bliznom formulom, da ée on svu tu energiju da izgubi zraéenjem posle
vremena: '

2.58 x 10°
Tlsl=—gm

gde je B u gausima.

U kosmi¢koj plazmi su magnetna polja uglavnom vrlo slaba, pa
je to vreme dugo; 3to nije sluéaj u laboratorijskoj plazmi, gde se
gestice ubrzavaju u jakim magnetnim poljima. Na primer, za B =
10% je 7 = 2.58 s. Ovaj problem ée postati znagajan kod buducih
generatora energije termonuklearnom fuzijom, a veé sada je znacajan
kod zraéenja pulsara.
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Prostorna raspodela ciklotronskog zratenja

Ciklotronsko zradenje nije izotropno. ‘Ako sa @ oznadimo ugao
izmedu pravea magnetnog polja (B ) i pravea ka posmatraéu (§), onda
je uglovna raspodela snage zragenja na ciklotronskoj frekvenciji data
pribliZznom formulom: '

dP(8) _d2W e?w?v}
dQ  dtdQ " 8wc?

(1 + cos? §). (2 — 75)

To je snaga izracena kroz jediniéni prostorni ugao d§2 u pravecu koji
je odreden uglom @ (slika 36).

p(e)

D

dl
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Slika 6. - Slika 7.

Iz formule (2-75), kao i sa slike 37, se vidi da je dvostruko veéa
snaga zraenja emitovana u praveu magnetnog polja (6 = 0) nego u
pravcu koji je normalan na polje (8 = x/2). Sto se tice dijagrama
zrafénja u ravni orbite, on je prikazan na slici 38. Vidimo da je
ciklotronsko zraéenje 'dipolnog karaktera; u pravcu vektora trenutne

brzine 7, Zestica izra&i skoro isto toliko energije koliko i u suprotnom

smert. D1polm karakter zradenja obezbeden je usIovzma

v e i -f—<<1.

L e g T L iy
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Ako ugao izmedu vektora trenutne brzine &estice ¥ i talasnog

vektora k eznadimo sa @, on je definisan formulom:
a = cos " —.
c

Treba jos naglasiti da je ciklotronsko zragenje polarizoveno.

orbita
testice

Slika 88. Zasenéena povrdine je dijagram zraéenjo naelek-
trisane Eestice 4 ravni orbite.

U praveu § = 0 polarizacija je cirkularna, u praveu 8 = #/2 —
linearna, a za ostale vrednosti ugla € — eliptiéna.

Spektralna raspodela ciklotronskog zratenja

Izolovan elektron (bez uticaja okolnih &estica) emituje linijski
spektar. Te linije su beskonaéno uske (slika 39a).

Uticaj okolnih &estica manifestuje se u konaénoj §irini spektralnih
linija. Postoji vise ragloga za Sirenje linije (v. 1.2.3.). Ovde éemo
pomenuti samo najznadajnije:

a) Doplerovo direnje. Javlja se kao rezultat raznih brzina v
kojim se elektroni kreéu duz magnetnih linija sila. Brzine vy su ter-
malne. To Sirenje je reda velidine: w(vg/c) cosf. Sve veli€ine su ranije
definisane. Za § = 7 /2 doplerovsko §irenje i§¢ezava.
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b) Sirenje zbog sudara. Zavisi od gustine plazme, odnosno broja
sudara, kao i od vrste &estica. Zbog sudara, linija dobija tzv. Lorencov
profil. Ovi efekti su zanemarljivi u plazmi male gustine.

¢) Relativisticka promena mase. Kod elektrona se relativisticki
efekti zapaZaju ved pri energijama E > 1 MeV. Mala promena mase
se manifestuje kao promena ciklotronske frekvencije. To Sirenje je
reda veli¢ine w(vg/c)?.

d) Nehomogenosti magnetnog polja. Male nehomogenosti mag-
netnog polja onog dela plazme odakle nam stiZe zrafenje izazivaju
girenje linija.

—_

Lol e

dPgw)
!‘dﬂdm 10"

10 72

10 =

10 =

10 ~°

10 °

2 3 4 5

O_

6
w/we
Slika 39a.

Emisioni spektar nerelativistitkog elektrona uz uéesée gore po-
menutih faktora dat je na slici 39b. Profil linije je fojtovski (v. sliku
18).

Svi pobrojani, kao i drugi efekti koji dovode do Sirenja linija,
zanemaruju se u teoriji orbite jer ona ne razmatra uticaj okoline na
Cesticu koja zradi. Zato kaZemo da izolovan elektron daje linijski
spektar beskonaéno uskih linija (slika 39a). Najvise energije on zraéi

na osnovnoj - ciklotronskej frekvenciji: w = w, = eB/me. Ostale.

linije se javljaju na frekvencijama:

W= NWe, (2 —76)
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gde je n = 2,3,4 itd. To su tzv. vidi harmonici. Njihov intenzitet
brzo opada, kako se vidi sa slika 39a i 30b. Na ordinati je intenzitet
zrafenja koji je sa snagom vezan relacijom (2-58).

Kao 8to nam atomska i molekulska spektroskopija pomazu da
razumemo procese u gasovima, tako nam ciklotronsko zratenje daje
dragocene informacije o plazmi.

452 |

e
[+
N4 TTTT

Slika 39b.

Ako Zelimo da izraéunamo emisivnost ciklotronskog zracenja J°,
onda snagu zradenja jednog elektrona u svim praveima (2-74) pomno-
#imo brojem elektrona u jedinici zapremine (N ). Posto se kod ovog
zradenja najvise energije izraéi na osnovnoj — ciklotronskoj frekvenciji:
we = eB[me, to se zradenje na ostalim frekvencijama moZe zanemar-
iti. Zbog toga se ukupna emisivnost malo razlikuje od spekiralne
emisivnosti na w = we:

J o dt N — § cgw ULN 3 mzcs 'UJ_N (2 - 77)
odnosno: ‘ .
' J¢ a const - B*%° N. (2~ T7a)
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Ovde smo pretpostavili da se kolektivne interakcije u plazmi
mogu zanemariti (mala gustina plazme). Ako u takvoj plazmi pret-
postavimo da elektroni imaju maksvelovsku raspodelu brzina (3to za

retku plazmu bas nema mnogo opravdanja), onda srednja brzina ovih
"nekorelisanih elektrona” iznosi: '

2 - 2kTe
m

hY

(3mov? = 22kT,, transverzalno kretanje ima dva stepena slobode).
Zamenom u (2-77) dobijamo za ukupnu emisivnost:

46482
Jcmgiﬁ-n:A-BzNTm (2 - 78)
gde je:
4 etk
 3m3eS

S obzirom na aproksimativan karakter rezultata (2-77a), naroéi-
to (2-78), treba shvatiti da nam te formule samo daju moguénost
da ocenimo jaéinu magnetnog polja B, odnosno elektronsku koncen-
traciju N. Jo8 veéu rezervu treba imati prema dobijenom rezultatu o
elektronskoj temperaturi 7,. Ona bi se sa vise pouzdanja mogla do-
biti iz relativno guste plazme (vazi Maksvelova funkcija raspodele),
ali se onda dovodi u pitanje koridéenje formule (2-74) za emisivnost
i obratno.

Medutim, kako obitno nemamo drugih informacija o udaljenim

objektima u Vasioni, to su nam i ovakvi indikativni podaci &esto
dragoceni.

Sinhrotronsko zragenje

Mehanizam sinhrotronskog zragenja je, u sustini, isti kao kod
ciklotronskog, samo se elektroni kreéu velikim brzinama, pa se javl-

Jjaju relativisti¢ki efekti i zradenje sasvim menja osobine. To se u

plazmi sa magnetnim poljem deava pri E > 1 MeV. Takvi elektroni
se zovu relativisticki i njihova masa m se poveéava u odnosu na masu
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»mirovanja” (m.). Relacije za masu i impuls takvih elektrona imaju
Obllk: ) .Cf.":"'i . 1

D= ymet; T = YMe; 7“—”ﬁi' (2-79)
: 2

2 _ (U (L) v 280

#=(3) () =3 (2%

Elektroni &ja brzina tezi brzini svetlosti (v — ¢) nazivaju se
ultrarelativisticki. Njihova energija je:

W = rﬁcz——@ﬁm Em'}’.
=AM = = W

Ona je veéa od energije elektrona "u mirovanju” (Ws) upravo za
tzv. Lorencov faktor 7, koji u zavisnosti od brzine elektrona (prema
2-79) moZe imati vrednosti:

1<y <oo. (2-81)

Snaga koju u svim pravcima zraci relativisticki elektron moze se
dobiti iz formule:

3¢ (1-—p2)3
koja je relativistiéki ekvivalent Larmorove formule (2-54).
Ako su 8 i § kolinearni vektori, formula (2-82) postaje:

P

2 ? Bz o gf_?_'z 6 (2 — 83)
P=3 Gy~ 5’

aako je § L ﬁ , onda (2-82) prelazi w

; 2
pﬁgim__ﬁf___mg?_gzv‘i' (2 — 84)
3c(1-p27  3c
Za nerelativisticki sludaj v = 1, pa obe formule i (2-83) i (2-84)
postaju (2-74). Snaga koju elekiron zrali nuglo raste sa porastom

brzine elektrona.
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-Prostorna i spektralna karakteristika sinhrotronskog zragenja se

mogu izraziti pomoéu Beselovih i modifikovanih Hankelovih funkei-
ja.l) Ovde éemo se ograniiti samo na graficko prikazivanje tih karak-
teristika i kvalitativno opisivanje osobina zrafenja.
, Sinhrotronsko zracenje nije izotropno, Ono zavisi od ugla 6 (ugao
izmedu pravea magnetnog polja i pravea posmatranja ¢'), ali sasvim
drukéije nego ciklotronske zracenje. Na slici 40 prikazana je zav-
isnost sinhrotronskog j ciklotronskog zradenja u funkeiji ugla 8 za
vreme jednog obilaska elektrona po putanji radijusa r.. MoZemo za-
kljugiti da se emisija, sinhrotronskog zralenja vrii pod pravim uglom
na pravac magnetnog polja, tj. u ravni orbite,

w(8)

0 0 ——p /2
Slika 40.

Dve krive na slici 40 nisu u srazmeri.

U ravni orbite zratenje nema dipolni karakter. Skoro svy energiju
relativisti¢ki elekiron zragi ispred sebe (slika 41) u vrlo uskom konusu
¢ija je polovina ugla odredena brzinom elektrona.

=+/1-p2, (2 - 85)

a(g, f)‘_[_) -

1 Za detaljniju analizu, upuéujemo zainteresovanog &itaoca na lit-
eraturu navedenu pod brojevima 3. i 20,
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gde je F = 227 - talasni vektor, a ¢ — jediniéni vektor u praveu
poéxnatr@nja. .

Kako vidimo iz (2-85), sa porastom brzine elektrona # — 1 a
o — 0. Pravac zrafenja ne zavisi od uzajamnog poloZaja vektora
brzine 1 ubrzanja.

orbita
cestice

Shka 41.

Prema tome moZemo reéi da relativisticki elektron zraéi u praveu
svoje trenutne brzine (%) kao "far” ispred sebe, kako | ie prikazano
na slici 41. o e

Spektar zragenja je kvazi-kontinuum koji se dobija ‘s.l}vanjerr%.
linija, usled relativistickih efekata. Rastojanje izmedu linija Aw je
utoliko manje &§to se elektron kreée veéom brzinom:

AWm%:wc,h_ﬁz, (8 —1= Aw — 0). (2 - 86)

'Tako se linije sliju u kontinuum, koji izgleda kao na slici 42. -
Uvedimo tzv. karakteristicnu frekvenciju sinhrotronskog zracenja
wg, koju definidemo formulom:

Wy == '“wc’)’2° _ (2 “87)
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Maksimum energije relativisticki elektron zraéi u blizini Wy, Na frek-
venciji: ' -
Wmax & 0.3wy. (2 — 88)
Kako se vidi sa slike 42, najveéi deo svoje energije relativisticki
elektron zradi na frekvencijama w < wg. Na frekvencijama w > wy
energija naglo pada na nulu.
Frekvencija maksimalne emisije je prema (2-87) i (2-88):
1 eB 5
Vinax & ——°,
T 4 mc7

(2 — 89)
Ona zavisi od jatine magnetnog polja (B) i brzine elektrona (v). Up-
ravo brzina elektrona odreduje koliko ée se frekvencija, maksimalne
emisije pomeriti ka vifim frekvencijama u odnosu na ciklotronsku
frekvenciju nerelativisti¢kog elektrona. Za B = 10* G i velike brzine
B, sinhrotronsko zragenje doseze i do vidljivog dela spektra. Za manje
brzine i slabija magnetna polja ono je u radio-domenu. To je meh-
anizam kojim zrale ostaci supernovih, znatan broj radio-galaksija, a
takode i Sunceve erupcije, kao i erupcije na drugim zvezdama.

Izrafunavanje ukupne emisivnosti sinhrotronskog zragenja nije
nimalo jednostavno. Treba naéi relativisticke funkcije raspodele bra-
ina za elektrone. Pored toga, ovde se javlja &tav niz efekata koje
smo zanemarili u sluéaju v < ¢, a kod sinhrotronskog zradenja to ne
smemo. Zbog toga je problem sinhrotronske emisivnosti vrlo slozén i
jos nije reSen. Daju se neka aproksimativna resenja koja imaju samo
indikativan karakter. y

Pretpostavimo da svi elektroni kosmiékog objekta &ju emisivnost
merimo, imaju iste energije F (monoenergetski). Onda bi spektralna
emisivnost po jedini¢nom frekventnom intervalu u blizini wya, bila,
prema (2-73), (2-83) i (2-88):

75 = dP{w)

v T N(E) = const - B*8%4*N(E).

- (2-90)

Za sinhrotronsko zrafenje, zbog osobina spektra (slika 42), logi¢nije
je da se emisivnost raéuna po jediniénom frekventnom intervalu, nego
na jednoj odredenoj frekvenciji.
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Kako je malo verovatno da su svi elektroni monoenerget.sl.{i (m.a
u kako maloj zapremini da se nalaze), to se moZe pretpostavitl da je
njihov spektar eksponencijalna funkcija oblika:

B aebdopl o
B c}"’}

gde Je - spektfalni indeks, konstantan za jedan kf)smiéki objekat.
Ovo svakako va#i bar u ogranitenom intervalu energija E; < E < Es.

df(w) 1.0 — :
dew .
0.8 — :
0.6 — l
0.4 — i
0.2 E
0.0 T T ernux T i ©
107 1072 107 e 1 10 4
Slika 42.
Koeficijent K u relaciji (2-91) definide se formulom:
-tk (2 - 92)
4

gde je:
K. - spektralni koeficijent, )
I — duZina oblasti koja zraéi u pravcu ¢. ‘
Zamenom dveju poslednjih relacija u (2-90), za ukupnu emi-
sivnost sinhrotronskog zrafenja dobijamo pribliznu formulu:

Es
J* = const - Bgﬁ2j_74L/E-°‘dE.
By

(2 — 93)
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S obzirom ria uglavnom slaba magnetna polja u kosmickoj plaz-
mi, emisivnost sinhrotronskog zrafenja ima znatne vrednosti ili zbog
brzina ultrarelativisti¢kih elekirona, ili §to je verovatnije, zbog ogrom-
nih dimenzija (L) regiona koji zrace. Ne treba zaboraviti veliku ko-
herentnost ovog zraenja.

Sinhrotronsko zragenje je polarizovano. Stepen polarizacije sluzi
kao mera anizotropije magnetnog polja.

2.2. PLAZMA KAO FLUID

Do sada smo proudavali pojave u plazmi analizom izolovanih
testica, 3to se pokazalo vrlo pogodno za proudavanje odredenih prob-
lema u razredenoj plazmi, gde se interakgija okolnih ¢estica moie
zanemariti. Medutim, u gusto] plazmi ako proucavamo pojave kao &to
su proticanje struje, difuzija itd., onda moramo razmatrati kolektivno
ponaganje naelektrisanih Cestica, pri éemu ne moZemo zanemariti nji-
hove medusobne interakcije. U takvim uslovima potreban je drugadiji
tretman, tj. drugi metod proutavanja. Umesto da polazimo od poje-
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- dinaénih &estica, pa da preko njihovih srednjih vrednosti odredujemo

makroparametre sredine, koristiéemo hidrodinamitki tretman, ti. po-
lazimo od makroparametara sredine, pa za njih odredujemo najvazni-
je jednagine. U ovakvom tretmanu plazma se razmatra kao neprekid-
na sredina (fluid) &ji element odnosno elementarna zapreming omo-
guéuju da se pomoéu njih opisuje ponasanje plazme. U tom cilju se
koriste parcijalne diferencijalne jednadine umesto integro-diferenci-
jalnih, &je smo probleme integracije upoznali u Prvom poglavlju.
Kosmitka plazma je fluid velike elektri¢ne provodljivosti (0) u pris-
ustvu magnetnog polja (ﬁ ). Zbog toga se koriste jednacine magneto-
hidrodinamike.

Novi prilaz ovim problemima poteo je 1942. godine radovima
svedskog astrofizicara Alfvena. Medutim, tek posle 1952. godine, zbog
termonuklearne fuzijé, nastao je neobiéno brz i uspesan razvoj ove
oblasti.

U ovom poglavlju ¢emo definisati osnovne karakteristike plazme.
Zatim éemo izlo#iti moguénosti primene magneto-hidrodinamike na
kosmi¢ku plazmu. Na kraju éemo razmotriti konvekeiju, kao jedan
od oblika nestabilnosti plazme, koji je vrlo znatajan u astrofizici.
Hidromagnetnu turbulenciju ne razmatramo ovde, ne zato 3to nije
va#na u kosmitkim uslovima, nego zato §to je ne-linearna po svojoj
prirodi, pa jo§ nema saglasnosti izmedu teorije i posmatranja.

Kosmicka plazma je sredina u kojo] se proizvode i prostiru razne
vrste talasa. Njih éemo prougiti posebno u 3. poglaviju.

2.2.1. Osnovne karakteristike plazme

Pre nego $to predemo na osnovne jednafine za opisivanje po-
t
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java u plazmi, izloZi¢emo ukratko osobine ovog stanja materije. Ter-
min plezmae za skup neutralnih i naelektrisanih &estica uveo je Lang-

muir jo§ 1929. godine. Mada je zbog otkrita Zemljine jonosfere joi -

tridesetih godina pogelo intenzivno proudavanje jonizovane sredine,
sve do Sezdesetih godina ovoga veka laboratorijski eksperimenti su
se odnosili uglavnom na plazmu vrlo malog stepena jonizacije, sa
obaveznim uéedéem elektriénog polja. Tek eksperimenti sa termonuk-
learnom fuzijom (koji su dugo &uvani u tajnosti), privlade paZnju
na plazmu visoke jonizacije u prisustvu magnetnog polja. Ovakva
plazma. je predmet proud¢avanja kosmiécke elektrodinamike, jer se veru-
je da je materija u Vasioni visoko jonizovana plazma sa svuda prisut-
nim magnetnim poljem.

Plazmu ¢ine neutralne Zestice (atomi i molekuli) i naelektrisane
cestice (elektroni i joni). Brzine neutralnih Eestica su (pri dovoljnoj
frekvenciji sudara) odredene Maksvelovom funkcijom raspodele, od-
nosno temperaturom T'. Brzine naelektrisanih Cestica, zbog kulonov-
skih interakeija, mogu znatno da odstupaju od maksvelovskih.

Ako "elektronsku temperaturu” odredimo iz relacije:

-

1
—mev = kTe,

2

a jonsku 1z analogne relacije za jone, dobijamo:
T, # 1y, (2 —94)

§to pokazuje da plazma nije u termodinamickoj ravnotezi (TR). Pos-
toje ipak uslovi kada se u prvoj aproksimaciji, zbog LTR, moZe pret-
postaviti da je:

Te~T;=T. (2 — 95)

U takvim uslovima i elektroni i joni imaju maksvelovsku raspo-
delu brzina. U sluéajevima kada koristimo (2-95) trebe imati na umu
da T 1ma lokalnu vrednost, koja odgovara kinetiékoj energiji najvedeg

broja Cestica u elementu fluida. Postoji jedan manji broj éestica koji

moZe da vrii jonizaciju i pobudivanje atoma, mada je srednja energija
estica znatno ispod energije jonizacije ili ekscitacije. To je &est slucaj
u atmosferama hladnih zvezda.

e L L i

Kosmiékae | elektrodinamika _. _ 179

Mada je ponadanje naelektrisanih Eestica odredeno kulonovskim
interakcijama one su u plazmi ogranicene elektrostati¢kom ekranizaci-
jom. Oko jedne naelektrisane Cestice, na primer pozitivnog jona,
suprotno naelektrisane estice ée obrazovati sferu radijusa Ap. Takva
konfiguracija &ini neku vrstu zapreminskog naelektrisanja &iji je po-
tencijal U. Prema Maksvel-Bolcmanovoj formuli koncentracija Cestica

u tadki sa potencijalom U je:

' =-3|33

Nj=Ne %, N, =Nef

Velitina U je sa zapreminskim naelektrisanjem p. vezana Poa-
sonovom jednacinom:

AU = —Anp, = —4ne(N; — N.) = drNe(eFF — ¢~ ).
Ako je eU < kT imademo:

2eU 87rN62U U

AU;%—:() (2 — 96)
D
gde je:
kT
Ap = 8nNe? (2 - 96a)

(1

Debajev radijus. :
Ako u ekranizaciji ucestvuje samo jedna vrsta naelektrisanih

Zestica, na primer elektroni, i ako je T. =~ Tj, onda je debajevski

radijus: _
kT /T
& 4.9 — 297
4 Ne? 4.9 N’ ( )
a ako je T, > Tj, onda je:

[T

(2 —97a)
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Resenje jednacine (2-96) za naelektrisanu Zesticu u plazmi je:

€ —r/A
U:;e /D,

(2 - 98)

gde eksponencijalni mnozitelj karakterige ekranizaciju (v. zadatak 2.6
na kraju poglavlja).

Rezultat ekranizacije je, dakle, sfera radijusa.Ap (2-97). Tu
sferu odreduju sa jedne strane srednja energija termalnog kretanja
estica (kT'), a sa druge elektrostaticki potencijal, odnosno koncen-
tracija naelektrisanih &estica (V).

Jedna od najvainijih osobina plazme je njena elektroneutralnost
u makroskopskim razmerama. Ako sa |d7]® oznagimo element fluida,
onda u njemu, uz uslov:

broj elektrona mora biti jednak broju jona, pa zbog toga mozemo
pisati:
Ne ~ N i 2__N 3

5to je u vodoni¢noj kosmiékoj plazmi uvek ispunjeno.

Plazma se makroskopski ponasa kao neutralan fluid. Ovo je
posledica kulonovskih sila koje spretavaju nagomilavanje samo pozi-
tivaih ili samo negativnih naelektrisanja na jednom mestu.

Za plazmu kaZemo da je izotropna ako su joj transportni koefi-
cijenti (elektri¢na provodljivost, koeficijent difuzije i dr.) konstantne
skalarne veli¢ine. U takvoj sredini karakteristike kretanja ne zavise
od poloZaja i pravca.

Plazma se definise pomoéu tri osnovna parametra. To su: kon-
centracya slobodnih elekirona (N[em™3]), stepen jonizacije (X) tj.
broj jonizovanih prema broju neutralnih Gestica ; temperatura (T[K]).
U kosmi¢kim uslovima ovi parametri mogu imati ekstremno razliite
vrednosti (tabela 7).

Osnovne karakteristike plazme su:

(2 — 100)

1) Parametri plazme se menjaju u velikom rasponu vrednosti (8to
bi u neutralnoj sredini dovelo do promene agregatnog stanja).

2) Plazma je uglavnom nehomogena. Medutim, kod nje nisu kao
kod drugih sredina, ostre granice promene (tzv. graniéni slojevi).
Ovde su i velike promene parametara postepeno.

Kosmicka elektrodinamika

181

3) Plazma bitno menja svoje osobine pod dejstvom magnetnog po-
| ija'- : - . * - . .

4) Plazma ima svojstva elastiéne sredine, pa se u njoj J?:V}Jagu i I?rca

stiru razne vrste oscilacija i talasa (njih éemo prouéiti u Trecem

pogla.viju).

Tabela 7
Parametri kosmiéke plazme
Plazma N[em™3] |N/n,=X TIK]

Meduzvezdana materija, 1072 ~s 1072 102 :
Sundeva korona 10¢ — 108 /00 31() ot
HII regioni 102 - 10° | m~oo 107 — 08
Zvezdana unutradnjost 10%7 2 00 10 —710
Beli patuljci 1032 ~ 0o 10

Brzina kao mikro i makro-parametar

Svaka destica u plazmi ima svoju brzinu ;. U kretanju olz) anagj
netne linije sile u jednom trenutku As.va,ka, St.-’:-éestlca nade u nekoj ?L;;
rotacije, tako, da srednja brzina svih (":.estlcia, u elementil.l zaprtemx
moze da bude nula. Ako tu srednju brzinu Cestica oznatimo sa:

(2 ~ 100a)

onda ona definiSe makroskopsku brzinu. Ako. ie S{edx}ja brzina nula
nema proticanja struje: ¥ = 0; § = 0. Mada je El.mft Jed'na‘vrstakus-
merene brzine, postojanje drifta ne mora da znati post_?‘]a,nje‘ nia rli)-
skopske brzine. Na primer: ako jfz Up # 0_;‘ v = 0;‘f] = 0’, 12 anz
je Tp = 0; ¥ # 0; 7 # 0. To znati da postolanj‘e drifta mcl){?'@ (a -
mora) da prouzrokuje pojavu makro.skopsk'e br'zme. l?a z?i juimd ;
kretanje fluida (plazme) koje odreduje proticanje struje definisano ]

makroskopskom brzinom:

| (2 — 1008)
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; I_Z.vrﬁili smo, dakle, prostorno usrednjavanje brzina. Ako neku
.unkcaju .rvz%spode.le f(7,9,) usrednjimo po brzinskom prostoru, dobi-
Jamo veli¢ine koje su funkcije samo od 7 i ¢: ’

S 1 |
(7, t) = m/vf(ﬁ 7,%)dv,
gde je:
N(7,t) = / F(7, %, t)dv

koncentracija Zestica u elementy zapremine di, na polozaju #i u vre-
menu . Zbo.g toga je broj &estica u jedinici zapremine N (7,t), mada
je s.mka Cestica ni(7, v}, t). Zbog takvog usrednjavanja, (inteéra’cije po
brzms-kom prostoru) i ostali parametri sredine, kao inakfopafametri
postaju .funkcije samo poloZaja i vremena. To su lokalne sredn'é
Yrednf).stz parametara sredine, koje se pojavlijuju u hidrodinamiéki;]n
Jedrl.z?,f:1nama umesto mikroparametara koji se javljaju u kinetigkoi
teor.m. Z?)og toga je ovaj tretman nedovoljno precizan kad su u i:]~
tax_l_]u neki fenomeni koji usrednjavanjem is¢eznu. Medutim zbog (fo—
?:)rxh reZI{Ita_ta, koje je pokazao u mnogim oblastima, on se ;i juj

1 u kosmi¢koj elektrodinamici. o primene

2.2.2. Mggnet.ohidmdin.amika (MHD)
primenjena na kosmiéku plazmu

. Kosmif':ka, plazma je elektroprovodna sredina sa magnetnim pol-
jem. A.ko Je znatne gustine onda se njeno ponasanje opisuje siIs)te~
mom hidrodinamiskih Jjednagina i sistemom Maksvelovih jednadina
(zbqg elektror_.nagnetnih osobina). Zbog velike elektricne provodlji-
vosti (o) ka,.o i zbog uslova: v?/c? « 1, energija elektri¢nog polja je
‘INNOEO manja od magnetnog, a struja pomeraja se moZe zanemariti
Plz‘l,zn{a se na,J.éeéée razimatra kao neviskozni fluid, pa se sila trenja u
najvecem broju sluéajeva zanemaruje. Zbog toga glavna interakeiia
osta,_]e. 1zme‘du plazme i magnetnog polja, pa otuda i potice naziv ma,J -
netohidrodinamika ili skradeno MHD. MHD aproksimacija je preg-»
p(?fta?,vka: da se procesi u plazmi mogu opisivati magneto-hidrodina-
mickim jednaéinama., Postoje odredeni kriterijumi koji uslovljavaju

S RS U L PR, i
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takvu moguénost. Te kriterijume ¢emo izloZiti na kraju ovog para-

A
e .

rafa.
’ Kosmitka plazma ima neke specifiénosti. U njoj je magnetno
polje svuda prisutno pa ono odreduje struju (), a ne obratno kao
u laboratorijskoj plazmi. Mada svuda prisutno, magnetno polje je
najéeiée slabo, zbog toga elektriénu provodljivost (o) moZemo sma-
trati konstantnom skalarnom veli¢inom. Samo u retkim slucajevima
moramo da vodimo raduna o anizotropiji provodljivosti tj. Holovom

efektu (3. poglavlje).
Osnovne jednafine

Element fluida ée biti ona fizicki mala veli¢ina, koja ¢ée nam
omoguéiti da procese u plazmi opisujemo MHD-jednadinama.
Kretanje fluida je adijabatsko, bez razmene energije izmedu dva
susedna elementa.
Jednaéina adijabate je:
Co

pp~ Y =const; = o (2 - 101)

gde su Cy i C, specifiéne toplote na stalnom pritisku odnosno stalnoj
zapremini.

Jednaéina stanja idealnog gasa je posledica empirijski ustanovl-
jene veze izmedu pritiska (p), gustine (p) i temperature (7). Ta
jednadina se moZe koristiti kod plazme kao fluida, ako je ispunjen
kriterijum {2-99). Ona ima poznati oblik:

ET

p=p—, m=pumy, (2-102)

gde je p ~ molekulska teZina, a my ~ masa vodonikovog atoma.
Maksvelove jednadine su: '

L 4r. 10E
I‘Oth“g“J-i-'E?a? (2 - 103)
divB =0 (2 - 104)
. 188
= — ~1
rot E R (2 05)
div E = 4np, (2 — 106)




184 " Kosmicka elektrodinamika

gde je pe = Ne — gustina naelektrisanja.
Omov zakon.
— Ako se plazma ne krede, ¥ = 0:
j=oE. (2 ~107)

- Ako se plazma kreée, 7' 5 0, javlja se indukovano elektriéno polje:
7 x B, (2 — 108)

pa je:

K =t hd 1 —
JgaE";a(E"}“ngB); ‘ (2~ 109)

. Jednacina kontinuiteta se moze lako dobiti primenom diferenci-
jalnog operatora V- na (2-103) i koriséenjem (2-106):

div_rotg = %Edjv}'+ 4m 9pe
c ot

Bpe ..
Pe pdivi=0.

5 (2 - 110)
Zbog ; = Net/ = p,# imacfemo: |
5 div pet'=0. (2~ 110a)

To j<'a je‘dnaéina kontinuiteta naelektrisanja, koja odgovara jednagini
kontinuiteta mase u hidrodinamici:

Op . .., |
Bt + div(p?) = 0, (2 — 1100)
gde je p= Nm, m — masa jedne Gestice, a N ~ broj éestica u jediniénoj
zapremini.
J edn‘aéine kretanja. Ako se provodni fluid kreée brzinom Hz,y,

Zt) . u I?rlsu§tvv.a .magnetnog polja B, javiée se tri vrste sile koje ée
@‘ezgmtl na Jc?dxmcnu zapreminu fluida. To su: elektromagnetna sila
F®, mehanitka sila F', i najzad, neka spoljadnja sila F'®*. Zbog

i
ol
=l
o
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"E/B <1 (v. }criterijlum 2-124) dejstvo elektri¢ne sile se zanemaruje,

pa. Fem _ Fim,
- Magnetna sila koja deluje na N Eestica u jedinici zapremine je:

1

oo %Neﬁ'x B= 25" x B. (2 —111)

Mehanicka sila F koja deluje na element fluida zapremine V
i povrfine § je potpuno odredena delovanjem pritiska fluida p na
orjentisanu povriinu §. Mehanicku zapreminsku silu uravnotezuje

povriinska sila pritiska:
j FdV = — ] pdS.
1% 3

Ako povrainski integral pretvorimo u zapreminski bice:

w]pdgz w/gradpdv,

g V

pa je mehanicka sila:

F = —gradp. (2 —~112)

Spoljasnja sila je gravitacija i ona u jedinici zapremine ima oblik:

Fe* = pg. (2 —113)

Totalni diferencijal vektora brzine je:

Do _ ‘;’ + (- V)5,

Dt

pa jednatinu kretanja elementa finida (plazme) jedini¢ne zapremine
moZemo napisati u obliku:

86 s 1"-‘ = oy

plg; + (@ VYol = -3 x B~ gradp+ 0§

Tako smo dobili zatvoren sistem jednaéina za opisivanje raznih pojava

u kosmiékoj plazmi. One se mogu svrstati u dve grupe: jednacine koje

(2 - 114)
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f)pisuju hidrodinamicke osobine fluida (2-110b), (2-101) i (2-102) i
jednaéine koje opisuju dejstvo magnetnog polja na provodni fluid (2-
| 103), (2-104) i (2-109). Jednagina (2-114) pripada obema grupama.
U slabom gravitacionom polju u njoj se cbiéno zanemaruje &lan pg.
Ako. se tom sistemu jednaéina doda jos i relacija za entropiju (),
dobija se poznati Lundkvistov (Lundquist) sistem MHD-jednaéina:

Gp sy
"g -+ le(p’U) ={ (2 - 1150,)
_ C
¥ . —_ TP
pp” 7 =const; 7= C. (2 — 1158)
T
p=r— (2 — 115¢)
= dwr, 1 OE  4r.
rot B = T 4 7 (v. 2-120) (2 — 115d)
divB=0 (2 — 115e)
- — 1.... —t
J:O‘(E'ﬁ-"g’UXB) (2——115f)
o 1. o
p["é"t“-i-(v-V)ﬁ‘]: =j x B —gradp (2 — 1159)
a5 . dQ
B?-l-(v»V)S':O, dSmwi-,Q (2 — 115h)

’1’0 Je konzistentan, zatvoren sistem za odredivanje parametara:
P, £y %, T,B,7i8. Ovajsistem éine jednaéine u kojima je zanemarena
v.v1sk021tlost, nema disipacije energije ni spoljagnjih sila. Upravo takve
jednaéine Cine idealnu MHD-aproksimaciju prema kojoj se zvezdana
plazma tretira kao model jednog fluida {tzv. jedno-komponentni mo-
del).. Svi problemi koje razmatramo u Drugom i Treéem poglavlju
koriste¢i MHD-aproksimaciju su adijabatski (d@Q = 0), 3to zna¢i da je

u tim procesima entropija konstantna: DS/Dt = 0 (2-115h). Izuze- .

tak ¢e biti samo udarni talasi (3.3).
. Lundkvistov sistem se pod odredenim uslovima redukuje. Na
primer, ako su uslovi stacionarni, onda je 8/8t = 0. Ako je staticka
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ravnotefa, onda nema proticanja fluida (7 = 0), magnetnu silu urav-
noteZava gradijent pritiska, pa (2-115g) postaje:
1 ird =
~3 X B = gradp. (2 —116)
[
Ako je fluid nestisljiv, onda zbog p = const jednaéina kontinuiteta
(2-115a) u stacionarnim uslovima dobija oblik:

divd =0, (2 — 116a)

sto se Cesto koristi kao uslov nestisljivosti fluida.
Dvokomponentni model plazme

MHD-aproksimacija tretifa plazmu kao jednokomponentni fluid
u magnetnom polju. Kosmigku plazmu uglavnom ¢ini jonizovani
vodonik, odnosno elektroni i protoni. Ako takvu materiju Zelimo
da predstavimo fluidom, onda bi realniji bio dvokomponentni model
zbog razlike koja postoji u masi ove dve vrste gestica. Da vidimo ko-
liko je opravdana MHD-aproksimacija za sustinski dvokomponentnu
plazmu.

Ako velidine oznadimo indeksima e i j respektivno za elektrone
i jone, onda te dve komponente moZzemo tretirati kao posebne fluide.
Parametri takvog modela ée biti: ‘ '

p=mnim;j+ NeMe
1

. b g hed
(M0 + NeMeTe)
'ﬂjmj + MM

<y
I

s — . —
] = N;ejU; + Ne€le

7a vodoniénu plazmu naelektrisanje jona i elekirona se razlikuju
samo po znaku, a zbog (2-100) bice:

Ne =nNj=n; nej= —ne.

Zbog velike razlike u masi elektrona i protona (mj > m,.) dobiéemo
priblizne formule ako zanemarimo Elanove me/m; i me u odnosu na
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m;j:
p=n{m;+mk) = nm; (2-117q) .
— 1 — — —
v == mn(m_,vj + meve) 2 'Uj (2 - 117b)
) = ned; — ned, = ne(¥; —v,) (2 ~117¢)

Vidimo da priblizne formule sistema (2-117) svode dvokomponentni
model na jednokomponentni. Relacije (2-117a, b i ¢) pokazuju da
¢e MHD jednaéine biti onoliko dobra aproksimacija za vodoniénu
plazmu, koliko se relativna brzina jona u odnosu na elektrone moge
prikazati brzinom samo jonske komponente. '

Ovde netemo uzimati u obzir uedée jona tezih elemenata (vige-
komponentni model), kao ni anizotropiju provodenja, iz razloga koje
smo naveli na poéetku ovog poglavlja.

. .Koz:lsiixcemo MHD-aproksimaciju, ukoliko su zadovoljeni kriteri-
jumi koje ¢emo izloziti.

Kriterijumi za primenu MHD .aproksimacije

Da vidimo pod kojim uslovima na plazmu moZemo primeniti
aproksimaciju jednokomponentnog provodnog fluida sa magnetnim
poljem, odnosno MHD jednacine. Moramo da uvedemo pojam karak-
teristiéne dugine L i vremena 7, koji definisu razmere i vreme u ko Jima,
promene u plazmi postaju znatne. Da bismo MHD-aproksimaciju
mogli da primenimo na plazmu, mora element fluida d7 da zadovol-
java, uslov fiziéki male velicine koja omoguéuje makroskopski tretman.
Zbog toga element dr mora da bude:

s dr < L

Ali, on mora da bude i dovoljno veliki, da bi obezbedio prisustvo do-
voljnog broja Zestica, tako da budu saéuvane sve osobine razmatrane
plazme. To pretpostavlja da:

dr > /\D‘

sl
G
B
v
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gde je Ap - Debajev radijus. Medutim, za plazmu sa magnetnim
poljem gornjituslov moramo unekoliko modifikovati uvodedi duZinu
Larmorovog radijusa, sa ograni¢enjem:

re € Ap

Prema tome:
’ re € Ap € dr < L. (2 —118)

Uslov (2-118) fizi¢ki znaéi da magnetno polje u plazmi preuzima
ulogu koju u fluidu imaju sudari. Ono vezuje kretanje Zestica uz linije
sile magnetnog polja i ograni¢ava njihovo transverzalno kretanje na
razmere elementa fluida. -

Pored toga, da bi Zestice imale Maksvelovu raspodelu brzina,
tj. da bismo kineti¢kn teoriju gasova mogli da primenimo na plazmu,
mora karakteristiéno vreme (7) da bude mnogo veée od vremena re-
laksacije izmedu dva sudara (7c):

> T, (2 — 118a)

Ako u takvim uslovima posmatramo brzine éestica ¥ u elementu dr
one ée imati haoti¢nu (neuredenu) komponentu # i uredenu kompo-
nentu #. Podto je # isto za sve &estice u elementu dr, to se na takvu
plazmu mo#e primeniti MHD-aproksimacija ako je ispunjen uslov:

@) > 14, (2-119)
koji kazuje da su sudari (koji proizvode & komponentu) zanemarljivi
u poredenju sa koherencijom (koju proizvode sopstvena polja). Iz
uslova (2-119) sleduje zanemarivanje komponente @, to ima za posle-
dicu mali uticaj pritiska i temperature u ovoj aproksimaciji. Ovo se
narotito odnosi na niskotemperatursku plazmu kakva je meduzvezda-
na materija.

Ovde treba razlikovati razredenu niskotemperatursku plazmu od
razredenog neutralnog gasa na koji se ne moze primeniti MHD-aprok-
simacija, jer gas bez sudara nema sopstvena polja koja bi odrzala
koherenciju Cestica.
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Zbog velike elektriéne provodiji.vosti plazme, gustina struje pro-

vodenja neuporedivo je veta od struje pomeraja. Tako dobijamo dva,
znacajna kriterijumas:

47’('—* 18 ‘

i 188 219

cj>>cc9t’ ( 120)
i: El

e . 212

47ra<<1 ( 1

Prema kriterijumu (2-120) MHD-aproksimacija se ne primen-
juje na dielektri¢ne sredirie. A prema (2-121) u ovoj aproksimaciji
se ne tretiraju visokofrekventni fenomeni. Zbog ekstremno velike
provodljivosti kosmicke plazme (¢ — o) kriterijum (2-121) ostaje
na snazi i kada se w priblizi optickim frekvencijama.

Nerelativistidka MHD-aproksimacija uvodji kriterijum:

f==«1, (2 -122)

o]

koji ima znagajne posledice:

a) Elektri¢no polje u plazmi je reda velicine indukovanih polja:

Fx B — -
, B'm=E.
C

E'=F4 (2~ 123)
b) Gustina energije elektriénog polja je mnogo manja od gustine en-
ergije magnetnog polja. Ovo moZemo pokazati pomoéu dimen-
zione analize. Vektorski operator rot ima dimenzije reciproéne
duzine, =1 5 operator §/8¢ ima, dimenzije-reciproénog vremena,
T~1. Ako to iskoristimo u relaciji (2-105) dobiéemo: o

LE| ~ 1175,

2 v 2 2
E’V*E'.B <<B,
‘ e

(2 - 124)°
E* p? .
P (2 - 125)

b AR
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. 2.2.2.1. Magnetni pritisak u plazmi
U slagc;m gravitacionom polju i statigkoj ravn.oteii (¥ = 0) jed-
nadina kretanja (2-114), odnosno (2—115.g;‘) posta:]‘e.(2f116). Mag—
netna sila je uravnoteZena gradijentom pritiska, koji je normalan i na
gustinu struje 1 na magnetno polje:

1o =
gradp = ~j 3, (2 —126)
Vplj, VplB.
Zbog toga je:
E'VPEO} = p = const. (2 — 126a)
7-Vp=0

To znadi da B i ;Zeée na povrinama konstantnog prit':iska, ne
presecajuéi ih. Takve povriine se zovu izobarne. Uol-nca.:;eno je da se
plazma sa magnetnim poljem prikazuje u obliku cevi (slika 43).

Slika 43.

Po izobarnim povriinama teée struja gustine j. Str‘uja- n}.oée.;ia
teCe pod bilo kojim uglom u odnosu na pravac magnetnih linija 311?,.
Vektor grad p orijentisan je ka centru cevi. KaZe se da magnetno polje
?drzi” plazmu. - -

Kakve su osobine pritiska u takvoj plazmenoj cevi?
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Ako gustinu struje izrazimo pomoéu (2-103) uz uslov (2-120),
onda jednaéina (2-126) postaje:

1 S
gradp— —rot B x B =0,
4 _

Koristeéi identitet vektorske analize:

2

- ap B — b
BxVxB:V(?)~(B-V)B, (2 —127)

dobijamo:

vB? (B-V)B
8r 4x =

Redenja ove jednadine za tri glavne ose su:

Vp+ 0 (2~ 128)

BZ
+ = -osu i y-osy;
P . Za X-08Uu 1 y-osu;
Bz
P -— za z-osu.
4

) Normalno na pravac magnetnog polja deluje izotropan pritisak
koji se sastoji od dva &lana:

B2
gasnog pritiéka (p) i magnetnog pritiska (py, = B* /87), koji je brojno
gednf':mk gustini magnetne energije. U pravcu magnetnih linija sile
deluje magnetni napon (—B*%/47), koji se mose uporediti sa naponom
zategnute strune. Ako su magnetne linije sile prave i paralelne, onda,
nema promene u pravcu polja

(B-V)B =q.

U tom sludaju iz (2-128) dobijamo da je ukupan pritisak izotropan 1.
konstantan:

. kT B?
P =p+pm = p— + — = const.
m 8

(2 - 130)

H
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Taj izotropan pritisak deluje u svim pravcima i nema magnetnog.
napona. Muagnetni pritisak je konstantan duf linija sile homogenog
magneinog polja. Ako magnetne linije nisu prave i paralelne, tada pri-
tisak dobija jedan neizotropni &lan. To je magnetni napon (—B? /4r)
koji deluje u praveu istezanja magnetnih linija (slika 44). Magnetni
pritisak i napon moZemo izraziti kao silu na jedinicu povriine. U
tom smislu magnetni napon je sila koja tezi da ispravi zakrivljene
magrietne linije.
82

47

Slika 44.

Prikazivanje magnetnog napona i magnetnog pritiska kao delo-
vanje sila u praveu i normalno na pravac magnetnog polja, omogudava,
kvalitativnu analizu kretanja plazme. VaZno je ukazati na moguénost
da se smanjenjem pritiska p u relaciji (2-130) mozZe povecati mag-
netni pritisak pn, 1 obratno. Pretpostavlja se da se to upravo desava
kod Sunéevih pega, i da jaka lokalna magnetna polja na taj nalin
blokiraju kretanje plazme 1 konvektivni prenos energije. o

Jedan od znaéajnih bezdimenzionih parametara plazme je odnos
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gasnog 1 magnetnog pritiska:

=2 - (2,,.,131)
Pm
On pokazuje uticaj magnetne energije na, kretan;e pla,zme Ako je
8 < 1, onda magnetni pritisak ograni¢ava, a moze i sasvim da zaus-
tavi 'kreta'nje plazme. Ako je # > 1, onda je kinetitka energija mnogo
veéa od magnetne, koja u ovom sluéaju nema znagajnijeg uticaja na
kretanje plazme. Treba voditi raéune da je B lokalni parametar. On
zavisi od lokalnih vrednosti: p, T, B.
Vaznu klasu magnetnih polja u kosmi¢koj plazmi éine polja nulte
sile. To su magnetna polja u kojima struja tee duZ magnetnih linija
sila:

il B.
O¢igledno je iz (2-126) da u tom sludaju nema magnetne sile:
. 1a =
Fr=-FxB=0 (2 ~132)

Sem slu¢aja kada. j je rot B = 0 (homogeno polje), ili trivijalnog kada
je ] =0, magnetna sila ée b1t1 nulaiu opstem slucaju:

rotB=aB, (2 - 133)

gde je a — skalarna funkeija koordinata. Takvo polje ima cilindri¢nu
simetriju, a linije sila imaju oblik spirale. Ako je plazma velike elek-
triéne provodljivosti (to je &est sluéaj u kosmigkoj plazmi), onda je
« = const, pa gornju relaciju moZemo transformisati u oblik:

V2B 4+ o’B =0, (2 — 134)
¢ije je opste resenje: |

4

gde je @ — jedinini vektor, a ¥ — skalarna funkcija koja zadovoljava

jednadinu:
Vi + o® ¥ =0.

B= —i—rot rob(3T) + rot(@T), (2 — 135)
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Resenje (2-135) predstavlja superpoziciju toroidalnih i poloidal-
nih polja. Toroidelno polje ima linije sila u obliku krugova &iji centri
lee na osi simetrije. Poloidalno polje ima linije sila koje leze u meridi-
jalnim ravnima, kao kod dipola. Polje nulte sile (ili polje bez sile) sa
« = const, je stanje minimalne energije u zatvorenom sistemu. Takva,
magnetna polja su stabilna 1 odnosu na male poremeéaje. Postojanje
ovakvih polja u Vasioni vrlo je verovatno. Kao primer magnetnog
polja nulte sile moze da posluzi jako stacionarno polje u oblasti iznad
Sunéevih pega, gde je B < 1.

Jednadina hidrostaticke ravnoteze (2~«~126) dozvoija,va razne kon-
ﬁgura,cxge ma,gnetmh polja. Ako je grad plyg.L B i ako tege struja
znatne jadine, javiée se radijalno saZimanje plazme, jer se paralelne
struje istog smera privlade. KruZne magnetne linije obuhvataju i
sazimaju plazmu ka osi duZ koje tele struja. SaZimanje plazme se
zaustavlja kada gasni pritisak uravnotezi dejstvo magnetne sile. To
je dobro poznat linearni piné-efekt (pinch}, koji je prouten u labo-
ratoriji. Pretpostavlja se da se on javlja i u mehanizmu erupcija na
Suncu, a verovatno i kod protuberanm Ovde se nefemo detaljnije
zadriavati na piné-efektu ni njegovoj stabilnosti. 1)

Ako magnetno polje izvan plazmene cevi oznaéimo sa Bex, unutar
cevi sa Bj, a uniformni gasni pritisak sa p, onda nam (2-130) daje:

B2, B?

- —~—p+ 8—3 Bex>Bi- (2_136)

Plazma je dijamagnetna sredina (v. formulu 2-12). Spoljasnji mag-
netni pritisak drZi u ravnotezi i gasni i magnetni pritisak unutar
plazmene cevi. Ova relacija je veoma vaZna i mnogo se koristi u
nestacionarnim fenomenima na zvezdama.

2.2.2.2. Alfvenova teorema i njene posledice

Ovu izuzetno vaZnu teoremu moZemo izvesti polazedi od Omovog
zakona i Maksvelove jednagine za indukeiju:

+ o 1 - 10B

) =0 |E+~(0x B i tE=—""—,

j=0 [ + c(v )} i ro o

1) Zainteresovanog &itaoca upuéujemo na literaturu: Chandrasek-
har, 1960 1 Milié, 1977.
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Izrazimo F kao:

i

o ‘? 1 N —
E=1_Z@
5~ (% B),

pomnozimo vektorski sa Hamiltonovim operatorom:

] v x B

k]

rotﬁ = rot. J_ rot
e c

1 zamenimo u jednaéini za indukeiju, pa imamo:

198 J 1 =
s == 7oL~ — —rot U X B,
. o c

~ 5 ‘(2-133
{&ko (2-137) pomnozimo sa —c¢ i iskoristimo vezu j = <% rot B ima-
¢emo: 47{

63 . C2 t oy - —

%= ire r§ rot B+ rot ¥ x B,
Kada Fveder?lo oznaku 1 = ¢?/4wa gornja jednadina se (zbog div B =
0) moZe napisati u obliku: :

—_

OB | .= .
— =nV°'B+V x (¢ x B).

= (2;m&

Ova jednaéina, je analogna dobro poznatoj hidrodinamitkej jednadini:

) 25,
= = vV + V x (¥ x &),

2 (2119

k.o ja opifs.uje vrtloZenje & u nestisljivom fluidu (kinematicke viskoznos-
© ti v) koji se kreée brzinom ¥. Parametar v ima iste dimenzije kao 5
(cm®/s). Treba biti obazriv u analogiji vektora B i &. Po definiciii
vrtloZenje je: & = V X ¥, a magnetno polje po svojoj sudtini nijJe
odredeno brzinom fluida; ali su im neke relacije za, jednicke, na primer:

V.&=0,

V.-B=0

%E
E
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Oba polja su rotorska. .
Uporedimo jednagine (2-138) i (2-139). Ako fluid miruje: ¥ =0,
ostaje na desnoj strani samo ¢lan difuzije koji u jednaéini (2-138) ima
oblik: .
OB -
— = V’B. 2 — 140
5 = (2 - 140)
On oznalava difuziju magnetnog polja u plazmi. Brzina difuzije
odredena je velidinom 7 — koja se naziva koeficijent magnetne difuz-
ije. Magnetno polje difunduje kroz plaznmu za vreme 7 koje je dato

odnosom: 2
I*  4dnolL
T2 =

2 141
n c? ( :

k)

gde je L - karakteristi¢na duZina na kojoj se polje B znatno promeni.
U tabeli 8 navedena su karakteristiéna vremena difuzije magnetnog
polja za razne sredine i za razli¢ito L.

Tabela 8
Karakteristi¢no vreme difuzije magnetnog polja
Sredina  Liem] 7[s]
Ziva _ 10 102
Zemljino jezgro 108 | 1012
Sunceva pega 10° 1
Sunéeva korona 1ot 108

Ocigledna je zavisnost trajanja difuzije od veli¢ine karakteristi¢ne
dusine L. Treba razlikovati vreme difuzije od frajanja "Zivota” mag-
netnog polja u nekoj sredini. Ako se plazma beskonaéne provodljivosti
kreée brzinom ¥, jednagina (2-138) postaje:

- (2~ 142)

V x (7 x B),

ito odgovara drugom &lanu na desnoj strani jednacine (2-139). Ovaj
¢lan predstavlja konvekciju neviskoznog fluida (v = 0):

—

= V X (T X &),

Ot

(2 — 143)
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Prema teoremi koja sledi iz mehanike fluida:

fﬁ"dﬁ’mconst=/V><17-d§=fﬁ-dg,
L g 8

brzina vrtloZenja po zatvorenoj konturi koja se kreée sa fluidom kon-
stantna je u vremenu.

Ako to prenesemo po analogiji na magnetno polje, mogli bismo
reti da se magnetne linije kreéu zajedno sa plazmom:

fﬁ-d?’mfof_i‘-dS'.:v/ﬁ-dS_’:const,
L 5 3

gde je A ~ vektorski potencijal. To 1 jeste smisao Alfvenove teoreme,
koja glasi:

(2 — 145)

(2 — 146)

Plazma beskonaéne elektriéne provodljivosti kreée se
kroz magnetno polje tako da ne indukuje struju. Magnetne
linije sile su "zamrznute” u plazmi. Magnetni fluks kroz
zatvorenu kontury koja se krede zajedno sa plazmom - kon-
stantan je,

Ova teorema je u astrofizici od velikog znataja. Zna&i da se
magnetne linije sila kreéu i deformisu zajedno sa plazmom. Lokalne
promene magnetnog polja odredene su kretanjem plazme. Ako se
plazma razreduje i magnetno polje slabi, a ako se plazma sazima
~ polje se pojatava. Ovom teoremom se mogu objasniti vrlo jaka

G).
Alfvenovu teoremu moZemo dokazati na sledeéi nadin. Jednadinu
(2-142) moZemo uporediti sa Faradejevim zakonom indukcije (2-105):

186 1 _ =
Z—at —»Erotvx B=40,
108 .,
23?+r0tE—0,

odakle je:

" 1 .
rot B = ~—rot#¥ x B,
c

magnetna polja kod belih patuljaka i neutronskih zvezda (108 — 1012

o i f
_.:..: 3 'i (

e e L S s iy s -
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odnosno: 1
E = F———'I-}‘ X .B.

(2 - 147)

Indukovano elektriéno polje u plazmi je prema (2-108):

—

Er

il

ﬁ—i—%ifxﬁ.

Zamenimo velidinu E izrazom (2-147) pa imamo:

1
Br=-tixBrlsxB=0
(4

C

Vidimo da nema indukovanog elektriénog polja.

Slike 45.

Alfvenovu teoremu mozemo napisati 1 u obliku Faradejevog za-
kona indukcije kroz povrsinu S, pri éemu za E koristimo veli¢inu

(2-147): L
/ l:—aa—l: ~ rob(T X ﬁ)] dg: 0.

s

Kako (2-148) predstavlja promenu magnetnog fluksa to zakljuéuje@o
da ma kako se u toku vremena (¢ + 6t} menjalo magnetno polje,
menjade sei povriina S+65 1 obrnuto, tako da ukupan magnetni fluks
ostaje konstantan. Nema promene magnetnog fluksa sa promenom
povrdine. Magnetno polje se krede zajedno sa plazmom, kao da je
u njoj "zamrznuto” (slika 45). Svako kretanje plazme normalno na

(2 — 148)
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linije sila povlagi ih u smeru kretanja plazme. Plazma se, medutim,
slobodno kreée duz magnetnih linija sila.

Cesto se u odredivanju osobina fluida (plazme) koriste tzv. bezdz—
menzioni parametri. Tako je u mehanici fluida poznat Rejnoldsov
broj:

| Re = —, (2 — 149)

gde je:

L — karakteristiéna duZina,

v ~ karakteristi¢na brzina kretanja fluida,

v — kinematicka viskoznost.

Da bismo odredili vremenske promene magnetnog polja u kosmié-
koj plazmi, uvodi se magnetni Rejnoldsov broj, Rm, koji se definide
odnosom konvektivnog prema difuzionom &lanu iz relacije (2-138).
Ako iskoristimo dimenzionu analizu kako smo pokazali kod kriteri-
juma (2-124) imacemo:

lrot#x Bl L B Lv

wv2B|  nL?B 7’

: Lv  dwolw
R, = = = , 21
- = (2~ 150)

gde je:

o - elekiri¢na provodhwost plazme,

v — karakteristiéna brzina kretanja plazme,

n - koeficijent difuzije, .

B - karakteristi¢na vrednost magnetnog polja,

Velidina parametra R,, pokazuje koji od mehanizama difuzija ili
- konvekcija dominira u odredenoj plazmi. '

1) Ako magnetni Rejnoldsov broj ima male vrednosti: B, <1,
to znaéi da plazma miruje ili se sporo kreée (v — (). Tada u jednaéini
(2-138) mozZemo zanemariti ¢lan: rot(v' x ﬁ) pa je ponaganje mag-
netnog polja u plazmi odredeno difuzijom.

2) Ako magnetni Rejnoldsov broj ima velike vrednosti: Ry, >>
1, ili zbog velike provodljivosti plazme, ¢ —~+ oo, ili zbog ogromnih
vrednosti L (vrlo retko zbog velikih brzina v}, onda se u jednadini
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(2-138) zanemaruje clan nV2§ , pa je magnetno polje "zamrznuto” u
plazmi i nastupa konvekeija.

U kosmitkoj plazmi se zbog ogromnih dimenzija L uvek moze
smatrati da je magnetno polje zamrznuto. Zato se difuzija razmatra
samo kod stati¢kih problema.

Da pomenemo da se koliénik magnetnog i obiénog Rejnoldsovog
broja naziva Prantlov (Prandtl) magnetni broy:

Bm
R.

P, = , (2 — 151)

3 AN

koji se koristi kod konvekcije u viskoznom fluidu.

w=const

‘' Slika {6a. )  Slika 46b.

Ferarova teorema. Ova je teorema vaZna kod svih rotirajuéih
nebeskih tela koja se sastoje od plazme sa magnetmm poljem (zvez-
de). Direktna posledica Alfvenove teoreme je da plazma rotira za-
jedno sa magnetnim hmgama, sila. Magnetno polje zvezde moZe ostati
neizmenjeno samo ako je rasporedeno simetri¢no oko rotacione ose,
a linije sila mu leZe na povrdini pm = const koja rotira umfornmorn
ugaonom brzinom: w = const (slika 46a). Ovo je zakon izorotacije
koji je otkrio Feraro (Ferraro) 1937. godine. Drugim reéima, pri sta-
cionarnim uslovima, ugaona brzina (w) duz linija sila magnetnog polja
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(B) ostaje konstantna. Ferarovu teoremu moZemo napiséuti u o‘bliku:
(B V)cb’ = (. ' - (2-152)

Izvod uglovne brzine u praveu magnetﬁog polja jé nula,.
-Kod magnetnih zvezda koje imaju diferencijalnu rotaciju, kao

Sunce, javlja se distorzija magnetnih linija u odnosu na mendu‘&nske .A

ravni (shka. 46b). Jedna od posledica diferencijalne rotacije je mag-
netna aktivnost Sunca i zvezda. :

2.2.3. Konvekcija

Kod najveceg broja zvezda najvaZniji mehanizam preno3enja en-
ergije je zracenje. Kod zvezda ranih spektralnih klasa: O, B, A, zbog
visokih temperatura, vodonik je jonizovan u &itavoj atmosferi i svuda
vlada ravnoteZza zrafenja. Kod ovih zvezda energija se prenosi jedino
zrafenjem, sem ako su zvezde masivne. Samo kod njih se u blizini jez-
gra javlja konvekcija, ali ipak zradenje ostaje dominantan rthamzam
prenofenja energije.

Medutim, kod hladnijih zvezda, pozmh spektralmh klasa od F do
M, konvekcija nije zanemarljiv mehanizam prenoienja energije. Kako
opada efektivna temperatura zvezde, tako raste debljina konvektivnih
slojeva (zona) i one obuhvataju sve veéi volumen zvezde. Kod Sunca
se konvektivna zona nalazi pod fotosferom i ima debljinu oko 30%Ry.

Konvekeija je jedan oblik nestabilnosti plazme, koja se javlja
u gravitacionom polju, ako postoji gradijent temperature. To je
mehanicko prenosenje toplote kad se elementi fluida (plazme) premes-
taju u pravcu negativnog gradijenta temperature. Svaki element flu-
ida teZi da zadr#i svoje karakteristiéne veli¢ine nepromenjene. Osnovu
konvektivne teorije dao je Relej (Rayiexgh) jOS 1916. godine i ona éini
temelj svih modernih teorija.

Veliki broj istraZivaia bavio se konvekcijom: Euler, Bernoulli,
Boussinesq, Schwarzschild, Chandrasekhar, Prandtl, Bohm-Vitense,
Parker, Landau. Prvo je refavan problem konvekeije u neprovodnom i
nestidljivom fluidu. Bezdimenzioni parametar Relejev broj se definige
formulom:

5gd4 AT

R=-" (2 — 153)
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gde je
— gra¥itaciono ubrzanje,

d debljina sloja,

§ — zapreminski koeficijent Sirenja (~ 1073%),

x - koeficijent toplotne provodljivosti,

v — koeficijent kinematitke viskoznosti,

AT/d - temperaturski gradijent.

Konvekcija nastaje ako je R > R = 1700.

Za stigljiv fluid, umesto Relejevog broja, Svarcgild uvodi kriteri-
jum da mora postojati razlika izmedu realnog i adijabatskog temper-
aturskog gradijenta. Ovaj kriterijum nosi njegovo ime i koristi se u
savremenim teorijama konvekcije: :

ar| ot
dr real dr ad

Laboratorijski eksperimenti su se uglavnom dobro slagali sa teorijskim
rezultatima za male brzine (laminarna konvekcija).

Konvekeija na zvezdama je mnogo sloZenija od laboratorijskog
eksperimenta sa stidljivim viskoznim fluidom. Da bi se uslovi 3to
vise priblizili realnim zvezdama trebalo je u teoriju uvesti: elektri¢nu
provodljivost (o), Koriolisove sile (zbog zvezdane rotacsje) i magnetno
polje Tada transportm koeﬁczjentx (o, v, n...) vide nisu ni konstante
‘ni skalari. '

Zatim bi trebalo uzeti u obzir turbulencuu i disipaciju kineticke
i magnetne energije, kao i delimiénu jonizaciju vodonika i helijuma
(hladne zvezde). Takva teorija konvekcije do danas ne postoji i to
kako zbog matemati¢kih, tako i1 zbog fizi¢kih problema.’

Matematicki, problem je toliko komplikovan da je u opstem slu-
gaju nerediv. I ovde se javljaju integro-diferencijalne jednacine, kao
kod prenosa energije zratenjem. Ali problemi nisu samo matematicki.
Ni fizicka strana teorije konvekcije nije refena. Zato izgleda da de
znadajni parametri uvedeni u teoriju ad hoe, ostati u njoj tako jos
dugo vremena.

Zbog svega navedenog koriste se aprok31mat1vne metode uz razne
idealizacije.

Jedna od izuzetno popularnih aproksimacija koja se najvise ko-
risti kod zvezda je tzv. "teorija duZine meSanja” (mixing-length the-
ory) koju je dao Prantl 1952, a modifikovala je Erika Bem-Vitenze

(2 — 154)
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(1953 i 1958). Ona ne obuhvata ni zvezdanu rotaciju ni magnetno
polje. Prema ovoj teoriji u fluidu &ji temperaturski gradijenti zado-
voljavaju Svarciildov kriterijum (2-154), element fluida prelazi duZinu
! bez razmene energije sa okolinom. Tek kada prede taj put, element
fluida predaje okolini visak energije koji je doneo iz dubljih, toplijih
slojeva. DuZina I, na &jem kraju nastaje "mesanje”, tj. predavanje
energije okolini, naziva se ”duZina mesanja”, Ta duZina je sa lokalnom
vredno$éu H tako povezana da njihov koli¢nik iznosi:

-1
B < =
0.5 < T < 3
Veliéina H se naziva visinskae skola pritiska:
k
g=*_r__ & (2 — 155)

mg  pg dlnp’

To j Je ono rastojanje na kome se pritisak smanji za e-puta (sve velitine
su ranije definisane). Ako vasi jednaéina stanja idealnog gasa (2-102)
onda je gustina (p) jedini parametar koji se menje na raznim temper-
aturama. To znadi da je fluid skoro nestisljiv. U jako stisljivom fluidu
(kakva je obicno zvezdana materija) gustina zavisi ne samo od tem-
perature nego i od pritiska koji postaje promenljiv parametar. Ako
je pritisak funkeija samo gustine, onda se takav fAuid zove barotropni.

Analizirajmo situaciju na dva nivoa u zvezdano] atmosferi pod
pretpostavkom da je nivo 1 bliZe centru zvezde, tj. topliji. Sve velidine
unutar elementa fluida oznaéiéemo zvezdicom. Element fluida ostaje
u ravnoteZi na nivou 1 sve dok se ne poremeti ravnoteza, pa se on zbog
temperaturskog gradijenta, dT/dr, premesta navide za malu veli€¢inu
dr.

Dok je element fluida bio u ravnote#i na nivou 1, sve velicine u
njemu bile su jednake odgovarajuéim velidinama izvan njega na istom
nivou:

r=p, pf=n.

Kad je element stigao na mvo 2, gde je Ty <Tj, on ¢e se adijabatski

radiriti do:
PE = pa.

Gustina moze biti:
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a) P; > P2,
b) p; < PQ(?,,\;f .

5 .p29 pzs TZ
A
dr L TsT,
@ o bt. pt‘ V Pis 1y 117
J e
Slika 7.

T sluéaju a) element fluida Ce se kao tei vratiti na potetni nivo.
U sluéaju b) element fluida ée kao laksi da nastavi svoje kretanje To
znadi da se ;{ommkcxja podrzava samo u slutaju b):

os < pa. | (2 156)
Prema jednaéini {2-102) na nivou 2 pr1t1sc1 1 elementu fluida i van
njega su:

pr=pr =Ty, p2=pa T (2 —157)

Element fluida se zaustavlja kada se izjednade pritisci:
p; = P2,
to prema {2-157) daje:

p3 Ty = p2Ta. (2 —157a)
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Kako element fluida nastavlja da "isplivava” samo ako je ispunjen
uslov (2-156), to znaéi da konvekcija nastaje samo ako je:

T; > Tg.

Da bi se ovaj uslov ostvario na putu dr treba unutar elementa da bude
vrlo spora promena temperature, odnosno da je |[dT'/dr]aq vilo mali,
a u svakom slu¢aju manji od stvarne temperaturske razlike izmedu
nivoa 11 2. To je Svarciildov kriterijum (2-154) koji moZemo napisati
i na drugi nadin.

Koristimo hidrostati¢ku ravnotezu i jednainu (2-102):

dp _mp
:{;'—mgp7 p—kT.

Zamenimo gustinu:
dp _ _gmp

dr kT’

pomnoZimo sa dT /dp, dobiéemo:

Iz (2-155) je:

k H

Tako gornji izraz moZemo napisati kao:

dl'  TdhnT

dr ~ Hdlnp'

zbog Eega je drugi oblik za Svarciildov kriterijum:

dlnT S dinT
dlnp / dinp /4"
U fluidu sa velikim temperaturskim gradijentom konvekcija je

vrlo efikasan mehanizam prenosenja toplote. Zbog temperaturske ra-
zlike AT javlja se sila potiska:

(2— 158)

AT
—Lpot = Vpg—"'"‘

= (2 — 158a)
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Znak minus je zbog suprotne orijentacije sile potiska i g. Ako je u
viskoznom-fluidu sila potiska veéa od trenja, onda ée element fluida
predi put (0 — r) u praveu gradijenta tempe.ra,ture. .Kom.rekcija ée se
podrzati ako na duZini ! temperaturska razlika AT iznosi:

AT _|dT dT

= | — — 1 . (2 — 159)
L dr real dr ad
U tom. sluéajﬁ sila potiska vrdi rad:
Vgl [ |dT _ 4T '
W= /FPOth - —_T_[ E; real dr ad "
0

Ako je trenje malo (laminarna konvekcija), onda ukupan rad sile
potiska prelazi u kineti¢ku energiju elementa koji "isplivava”:

W= %vag.
Zar =1/2: |

Ly YefleT e ]t
2 PV = T || dr eal AT gl 2

odakle nalazimo izraz za srednju brzinu:

| 1/2 Jrl 12 |
vzl(—g—)/ a) - _ 4L ] . (2 ~ 160)
T dr real dr ad

Unutradnja energija elementa zapremine je:

CppvAT. (2—161)

Ovu energiju element fluida moZe da razmeni sa okolinom posto prede
duzinu "mesanja” . . |

Zamenimo AT iz (2-159) i srednju brzinu iz (2-160) pa za kon-
vektiont fluks dobijamo:

P =P (%)1/2 [ dar

dr

f‘g
dr

3/2
} _ (2— 162)
ad A S

real
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Zal=H:

- ' 13/2 ' '
_ 2 (92| (dlnT _(dlnT _

F. = Cppl* () Kdlnp amp),| - e

Energija se kroz zvezdu prenosi fluksom koji moze biti radija-

tivni (1-28) i konvektivni (2-162). Obiéno dominira jedan od njih.
Koji ée mehanizam biti efikasniji zavisi od fizickih uslova u zvezdanoj

materiji. Teorija ne poznaje interakciju radijativnog i konvektivnog -

fluksa. Zato se procenjuje udeo svakog od njih u prenoSenju energije.
Konvekeijo smanjuje gradijent temperature i vrii medanje fluida.

Za idealan gas je:
dlnT _q 1 2
dinp/ 4 = v 5

Zbog (2-158) konvekcija nastupa kad je:

(d In T) 2
ot
dinpJ ...~ B
U viskoznom fluidu je potreban veéi gradijent temperature da bi
sila potiska savladala trenje. Sila trenja je uvek orijentisana suprotno
od pravca kretanja fluida. Pri velikoj viskoznosti dolazi do disipacije
kineticke energije u toplotu uglavnom preko malih turbulencija. koje
imaju veliki talasni broj & = 27/A. Da li ée konvekcija biti laminarna
ili turbulentna ocenjujemo po veliini bezdimenzionog parametra koji
se zove Rejnoldsov broj (R, ): |

; 1/2
R = EE = (“‘E“) ’
v P,
gde su: v - koeficijent kinematicke viskoznosti, R — Relejev, a P,
~ Prantlov broj, definisani relacijama (2-153) i (2-151). Rejnoldsov
broj je mera odnosa turbulencije prema kodeéim efektima termicke
provodljivosti i viskoznosti. Kod jako stigljivog fluida (zvezdana ma-
terija) viskoznost je funkcija temperature. U astrofizickim prob-

lemima, zbog velikih vrednosti L, mozemo uvek oéekivati turbulentnu
konvekeiju.

(2 — 163)

|
}

|
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U razlicitim sredinama razne su formule za R,. Tako je za joni-
zovanl gas bez magnetnog polja:

Iy
R.=5x 1014&%5’3%%0—, (2 — 164)
T5/2 4;
a za plazmu sa magnetnim poljem:
| s pLoT'/?B?
R, =3 x 10— : (2 — 165)
' AP Z2NEInC

gde su:
B — magnetno polje,
" A; - atomska teFina,

C = Ap/p - koli¢nik Debajevog radijusa i parametra sudara.
Turbulencija poveéava disipaciju ne samo kineti¢ke nego i magnetne
energije. .

Mnogi autori su izratunavali konvektivne modele za Specuzflne
sluéajeve plazme sa i bez magnetnog polja koji bi odgovarali uslovima
na hladnim zvezdama i Suncu. U viskoznom fluidu pored sile potiska
znadajnu ulogu ima i povrdinski napon za sloj sa slobodnom granicom.

Slika 48.

Ovde ¢emo samo kvalitativno izloZiti jedan takav aproksima,t.i}mi
teorijski model (slika 48) bez magnetnog polja. U sloju fluida koji se
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zagreva odozdo, a gornja povriina mu je slobodna, konvekcija se man-
ifestuje u éelijama & cxje su dimenzije odredene talasnim brOJem (27r [A),
a oblik im je najéedée heksagonalan. Gornja povrSina nije ravna,
veé je u sredini éelije malo ugnuta. To je mesto gde topla plazma
" izbija na povriinu odakle se Siri ka periferiji Celije, gde su granice
malo uzdignute. Povriinski napon je funkcija temperature 1 manji je
tamo gde je temperatura viSa. Zna€l plazma struji u preveu veleg
povriinskog napone odnosno niZe temperature, od sredine éelije ka
njenoj periferiji. Zatim se duZ ivica (granica) éelija ohladena plazma
spusta vertikalno naniZe pa zatim po donjoj granici sloja struji ka
centru i zatim se (opet zagrejana) topla plazma vertikalno diZe kroz
centar éelije do gornje slobodne povriine. Minimalna gravitaciona po-
tencijalna energija odgovara najmanjem povrsinskom naponu u cen-
tru éelije. Primer takvog konvektivnog kretanja pretpostavhamo da
su granule i supergranule na Suncu.

Ako u ovaj model uvedemo i magnetno polje, ono nee imati uti-
caja na kretanje plazme duz linija sila, nego samo normalno na njih.
Vertikalne linije magnetnog polja suprotstavljaée se horizontalnom
kretanju plazme od centra ka periferiji konvektivne éelije.

Magnetno polje se suprotstavlja konvekeiji, a moZe 1 sasvim da

je zaustavi ako je:
B2

L
. > 5 pu-.

Konvekeija plazme u prisustvu magnetnog polja proizvodi os-
cilatornu nestabilnost, koja izaziva mali poremeca]j magnetnog polja.
On moZe zbog viskoznosti odmah da se amortizuje, ali mofe i da
proizvede Alfvenove talase sa rastuéom amplitudom, koji prenose
visak energije kroz plazmu. Takav talas slabo me3a sredinu kroz koju
prolazi i ne zapetljava magnetne linije sila, zato on ne predstavija
konvekeiju u pravom smislu reéi.

Alfvenove talase ¢emo prouéiti u sledeem poglaviju.

(2 — 166)
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- 2.3. ZADACI

2.1. Na,elektmsana Cestica (m e) krede se u homogenom i sta-
c1onarnom magnetnom polju B. Neka jeut = 1,0 v = Ug ta =
>4 (vo,B) mali ugao. Kretanje je po zavojnici, u pravcu B. Naé
korak zavojnice L.

Redenje. Podto je kretanje u praveu B sa v = const, to je i
L = vyAt = const, gde je iz razloga homogenosti, At Larmorovski
period. Kako je v“(t) = v)(ta) = v, cOs @, a za male uglove:

cosa = Z( 1)’” (21::)"

to je:

2.2. Naéi brzinu drifta &estice (m,e) u prisustvu homogenog
i stacionarnog magnetnog polja B i homogenog, ali nestacionarnog
elektriénog polja.

Regenje. Karakter kretanja u ravni normalnoj na B odreduje
jednacina:
;' —+ e_' . ~—
va“=€E_1_+-C"’U‘;_XB, (1)
pri &emu je ¥ = @,c + Op. Ovde je ¥) ¢ Larmorovska kruZna
brzina, koja zadovoljava jednadinu:

—

xB, (2)

o ie
<

miy o =
a Up je komponenta brzine kojom ¥ odstupa od ¥y ¢; tp # 0 zbog
delovanja nestacionarne elektriéne sile, pa je tako i #p # 0.

Jednagina kretanja za @p dobija se oduzimanjem (2) od (1):

mtﬁ‘pﬂeEi-i-%ﬁ'DxB. (3)
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Strogo govorei, Up je posledica delovanja dva tipa poremeéaja: zbog
homogenog polja E; # 0 (¥p = ¥r) i usled OE /Ot # 0 (Tp = ¥,) ~
ukupno:

Up = Ug + Up, (4)
sa U = (B x B)/B? i sa nepoznatom komponentom ¥p. Smenom

¥p 1 ¥p iz (4) u (3) dobija se:

. . -
mig + mi, = -0, X B.

Gl

Vidi se da je poremeéajna sila F = —m# E pa je traZena komponenta
brzine drifta (brzina polarizacionog drifta):

. f_?’xf:"mmc2 OE
- B2 T eB? ot

P

(330 By

2.3. Cestica (m, e) kreée se u stacionarnom polju B sa zakriv-
ljenim linijama sile, polupreénika krivine R. Naéi brzinu drifta.

ResSenje. Nehomogenost magnetnog polja izazvana je zakriv-
lienoséu linija sile. Usled toga javljaju se dva efekta:
a) Usled zakrivljenosti postoji izvod B u praveu B, tj.

(Bo- V)B =V B #0

(o je jediniéni vektor jatine magnetnog polja). Poremelaj izazvan
time analogan je postojanju V1 B, a sila:

— T_E.. T_L — —
Fl=-2tv,B=_"1(F.
| Y 5 Vi 5 (B-V)B
izaziva drift sa brzinom:
. c T\ =
Upr = — - 5 [B x(B-V)B]

b) Kod kretanja po zakrivljenoj putanji javlja se centrifugalna
sila (dominantna brzina je %)):

Fy = (mvﬁ/RQ)fé.
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Kako je }—%./R2 = —(B - V)b,, to je:

2
— —

| m'Uﬂ —
Fg - —_BE—(B * V)B,

§to izaziva driftovanje sa brzinom:

Ukupni drift, zbog zakrivljenosti ﬁ, ima brzinu:

o o L _mc o, 1,04 3 =]
D =Upr +Up2 = g’ﬁ'll'(”ll + ivi)B x (B -V)B.

2.4. Unutrasnji radijacioni pojas Zemlje, nastao zahvatom naele-
ktrisanih &estica Zemljinim magnetnim poljem, nalazi se na rasto-
janju R = 1.5Rg od centra Zemlje, sa ja¢inom polja B & 0.1 G. Os-
novou masu zahvaéenih &estica &ine elektroni i protoni sa energijom
~ 1 MeV. Razmatrajuéi samo prostornu nehomogenost Zemljinog
magnetnog polja, izradunati vreme potrebno da Cestice ispune ceo
radijacioni pojas oko Zemlje.

Resenje. Usled zakrivljenosti linija sile, estice zahvacene po-
ljem driftuju dominantnom brzinom:

?}‘D_—_--m[ﬁx(ﬁ-V)ﬁ]:w—é'

gde su féo i 30 jediniéni vektori. Vreme popunjavanja celog pojasa

oko Zemlje je: :
. L _2rR_ 2me R’B

v vn [ T_L
Stavljajuéi: T ~ T ~ 1 MeV, R = 2Rg, dobija se:

T~ 10%s ~ 2 — 3 sata.
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- 2.5. Plazma se nalazi u stacionarnom polju ﬁ, sa pravim lini-
jama sile. Osim V| B = VB ne postoji drugi oblik poremeéaja. Naéi
ukupnu gustinu struje, ako je N — koncentracija &estica plazme.

Resenje. Kruzno kretanje Cestice (m, ¢) bez poremecaja spolja,
stvara magnetni moment f = —(T/B)b,. U jedinici Z&premine
magnetm morment je M= N i, a odgovarajuéa gustina struje: 3 M=

rot M.
Usled VB # 0, javlja se drift sa brzinom op = (CT_]_/BBQ)(Z) X
V B), koji razdvaja Cestice razliditog znaka, pa je gustina struje:

Posto je b, = const:

—V x 2=L3, = =

Fur = =8 = B x V=
mw NTJU "'" . -3
e bo x EVNT 20 bo.x VNTL —JDs

_ pa je ukupna gustina:

Bx VNT,

J=imM+tip= B2

”2.6. Elektronska i jonska komponenta plazme nalaze se u LTR.
Nac.1 sferno-simetriéni, stacionarni potencijal ¢(r) elektriénog polja
Cestice naelektrisanja e, na rastojanju gde je [ep(r)/kT| < 1.

Resenje. Poasonova jednadina, Ay = —4wp, za sferno-simetrié-

ni potencijal ¢(r) je:

1

gde su n;, n. — koncentracije jona i elektrona.

d? |
; . a.;ém(rtp) e —4-7!“6(?%‘ — ne); (1)

e e, B A A oD e L T Ll »
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U LTR, na rastOJa,n.Ju r od posmatrane destice (koja je u koor-
dinatnom pocetku) n; i ne su date Bolemanovom raspodelom:

nie. = net ot

san = (n;+n.)/2. Za oblast plazme na veéoj daljini, gde je ep < kT,
tada je:

e
i Nie ™ n(]- + %),

pa (1) postaje:

d? 2 9 8rne?
3}—2“(7”({9)-——@ (-ﬂp)ﬁ & = LT )

sa opstim refenjem:
ro = Ae™% + Be®. (2)

Graniéni uslovi: lim ¢ = 01 hmtp e/r daju: B =0, A = e

Tromer OO
Resenje (2) je:
o) = =72,

gde je Ap = 1/ ~ Debajev radijus.

2.7. Smatrajuéi da je od svih brzina drifta najveéa vg 1 iz-
jednacavajuéi je sa brzinom plazme, koja se nalazi u elekiromagnet-
nom polju sa pramm linijama sile B, pokazati da se za jaCinu mag-
netnog polja moZe napisati analogan oblik jednadine odrZanja, kao za

broj €estica plazme.

Resenje. Treba pokazati da j jer, OB[Ot +V - Bv = {.
Iz Maksvelovih jednadina je: 8B /Ot = —crot E. Posto je:

. . ExB
V=V =C B? N
'tO.]eE-u—-% x B i crotE~—~V><(v><B).—b(V Bv) TakOJe:
9B . 0B .
T—bo“a—t'-—-—bo(V'B’v)
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odnosno:

%+V Bt =0.

2.8. Pokazam da je odnos N/B.(N je poluzbir jonske i elek-

tronske gustine, Bj je sa pravim llnljama sile) invarijanta u vremenu,
za odredenu oblast plazme. |

Resenje. Ako je tako, onda je - u toku kretanja, magnetno polje
?zamrznuto” u pla,zmz Posto za svaku skalarnu funkeiju F(t,7) vazi:
dF/dt = OF[8t + ¥ - VF, jednaina odrza,n_}a broja Eestica moZe da
se napise kao:

o~

VN +V.-N# =0, (1)

[~ B

3N
’53|2

Kako je: V- N¥ = NV -§+7- VN, posle deljenja sa N #0, (1)
postaje: S
1 i
N dt
Analogno (zad. 2.7), za jednaéinu odrZanja magnetnog polja dobija
se: :

+V.F=0. 2)

.=+ V-§=0. (3)

Qduzimanjem (3) od (2) dobija se dN/N = dB/B, sa reenjem:
N /B = const.

2.9. Zakon kretanja Gestica plazme izraZava se pomocu funkcije
raspodele f(7,,t) — koncentracija Eestica u faznom prostoru u datom
trenutku. Napisati (u razvijenom obliku) jednaéinu odrzanja broja
Zestica u faznom prostoru, po analogiji sa njenim oblikom za fizicki
prostor.

Resenje. Radijus-vektor poloZaja estice u faznom prostoru je:

'Fﬁ{xayaz:vmvyavz}
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(a:, i v; su medusobno nezavisne koordmate), a brzina &estice Je
rg{a: Y, 2, Oy vy,vz} ili, poito je mv = F

&3
=y

Fy Fo
m’ m

e

}

-
Us{’v_x,'oyﬂ)z; )

m
Ako se broj estica odrzava, jednatina odrZanja u faznom prostoru
bie:

of 8 8 8 8 9 0
En + Ve fvg-G sa vﬁ{a:n "By’ 8z’ sz’avy’avz}’
odnosno:
of
2 T Ve U + U6 * Vo f = 0. (1)
Posto je:

— = 1 it
VG*’Uemvr-'v(EU)-i-mvv-F,
T

(1) postaje:
of
Bt

Dobijena jednadina naziva se jednaéinom Liuvila.

—f—'vs V(;f-f-fv F‘_G

2.10. Napisati jednaéinu Liuvila ako je F a) Lorencova sila, b)
Sila trenja.

Resenje. Jednadina Liuvila je:

af fo
’é’t‘”*l“'ve Vﬁf+—?;V,,F:O (1)

—

a) F = e(E + 1% x B), gde sw E = E(7,t), B = B(F,t).
Divergencija od Fu prostoru brzina je:

s aF; 8.8
Vw'Fﬁzlavi ﬂeza [E + ('UJB}:—’UkBJ) =0
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pa (1) postaje: . | | 3
"a‘tf' + v - Vg f = 0.

Prts

b) F = —Kv = -—Kf:v-é‘- K = const, i V, - F = —3K T-.,ALASI
=R, U KOSMICKOJ PLAZMI

Jednaéina Liuvila glasi:

7] - 3K
“5{'+US'V6f—-Tn—fm

Retko je koja oblast tako neopravdano dugo éekala na afirmaciju
kao prostiranje raznih vrsta talasa. Teorija elektromagnetnih talasa je
poznata jo§ od XIX veka (Maxwell), ali i pored uspesnih modifikacija
(Lorentz), njoj je poklonjena veéa pazZnja tek posle uspeha u oblasti
jonosfere (Appleton 1 Hartree, 1931/32). Sliéno je bilo i sa MHD-
talasima. Njih je teorijski otkrio Alfven (1942) i ukazao na njihov
moguéi znadaj u astrofizici. Medutim, laboratorijski istrazivaéi su th
.l proudili tek 1959. i tada uvideli njihov znadaj za dijagnostiku plazme.
To, medutim, nije bilo dovoljno da ovi talasi u astrofizici odmah za-
uzmu mesto koje zasluzuju. Jedina vrsta talasa koju su astronomi
koristili u svojim istraZivanjima, bili su i ostali elektromagnetni ta-
lasi.

Fascinirani burnim fenomenima u Sunéevoj fotosferi 1 atmosferi,
astrofiziGari nisu obratili veéu paZnju na otkrice malih 5 minutnih os-
cilacija u fotosferi (Leighton et al., 1962). Opet su prolazile godine da
bi, najzad, oscilacije i talasi ugli na velika vrata u astrofiziku (teori-
jsku i posmatratku) tek 1975. godine (Ando i Osaki, 1975 i Deub-
ner, 1975). Malo je znafajnih astrofizickih problema koji su reSeni
sa takvim stepenom saglasnosti teorije i posmatranja kao 5 minutne
oscilacije. One bi mogle da posluze kao uzor za uspedno naucno is-
trazivanje. To je ohrabrilo nauénike i pokrenulo lavinu radova. U
njima se pomoéu talasa pokusavaju da refe dva velika problema zvez-
dane fizike: zagrevanje zvezdanih atmosfera i unutradnja struktura
zvezda. Ovde femo se vise zadrZati na problemu zagrevanja zvez- .
danih atmosfera, jer unutrainja struktura zvezda nije u programu
ovog predmeta. Ipak, ne moZemo da ne pomenemo uspehe te nove

e S e i . e o e 5 e e et o Ak y

AN
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discipline koja je dobila naziv zvezdana seizmologija. Ne samo da
Sunce vibrira kao gong, nego su sli¢ne globalne, koherentne oscilacije
otkrivene i na drugim zvezdama (Fossat ¢t al., 1984). Nauénici su prvi
put dobili moguénost sondiranja i neposrednog prouéavanja zvezdane
unutranjosti. Talasi su "otvorili prozor” u zvezdanu unutradnjost.
Zvezdana seizmologija je za kratko vreme postigla znaéajne uspehe.
S pravom se oéekuje da ée u bliskoj buduénosti modeliranje zvezdane
unutradnjosti biti znatno pouzdanije nego do sada.

Vratimo se drugom velikom problemu teorijske astrofizike — za-
grevanju zvezdanih atmosfera. Do sada smo, u prethodna dva poglav-
lja, razmatrali uglavnom termalni fluks, bilo da se radi o njegovom
radijativnom, ili konvektivhom obliku. On se pokazao kao uspesan
mehanizam prenoSenja energije iz zvezdanog jezgra ka periferiji. Me-
dutim, taj mehanizam funkcionie samo dok je temperaturski gradi-
jent negativan (takvi su uslovi od centra jezgra do gornje fotosferske
granice). Kada je Getrdesetih godina ovog veka utvrdeno da je Sunée-
va korona hiljadu puta toplija od fotosfere, pojavio se problem njenog
zagrevanja. Termalni fluks ne moze da zagreva koronu (osnovni prin-
cip termodinamike). Koji bi netermalni fluks mogao da prenosi en-
ergiju iz Sundeve unutradnjosti i da zagreva koronu, pokusali su da
otkriju jo§ Biermann (1946), Alfven (1949) i Schazman (1949).

Problem je postao univerzalniji kada je pomoéu satelita IUE i
"Einstein” (1978, 1979) otkriveno da Sunce nije izuzetak, veé da ve-
liki broj i drugih zvezda ima tople hromosfere i vrele korone. Pret-
postavlja se da sve zvezde poznih spektralnih klasa, koje imaju zna-
¢ajne konvektivne oblasti, imaju i tople korone. Danas je opste pri-
hva¢eno midljenje da talasi proizvedeni u zvezdanoj unutradnjosti,
prenose energiju do zvezdane atmosfere, koju zagrevaju udarnim ta-
lasima. Disipacijom energije udarnih talasa moguée je zagrejati at-
mosferu zvezde, nadoknaditi gubitke usled zraéenja i obezbediti en-
ergiju za zvezdani vetar. Nisu jo§ kvantitativno usagladeni svi rezul-
tati za Sunéevu koronu, ali je zagrevanje Sunéeve hromosfere u pot-
punosti refeno (Athay i White, 1978). Zato moZemo reéi da je prob-

lem zagrevanja zvezdanih atmosfera na dobrom putu da bude reen.

U ovom poglavlju éemo opisati poreklo i glavne karakteristike
onih vrsta talasa za koje se smatra da su najznaajniji za prouéavanje
zvezda, a posebno za zagrevanje zvezdanih atmosfera. Za sve vrste ta-
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lasa, sem za elektromagnetne, koristiéemo MHD-aproksimaciju, koju
dobro poznajemo iz Drugog poglavlja. Treba se samo podsetiti kriter-
ijuma za njenu primenu (2-121). Koristi¢emo, takode, sve uvedene
oznake 1 dobijene relacije. Za ovakav tretman u zvezdanim atmos-
ferama, kao i kosmickoj materiji uopite, pretpostavijamo idealnu, ho-
mogenu, beskonaénu plazmu (bez graniénih slojeva). To je ofigledna
idealizacija, ali nam olaksava postupak. Za analizu talasa koristimo
metodu perturbacija. Pri tome se ograni¢avamo na male poremedaje
i vréimo linearizaciju jednagina. Ovaj postupak nije primenjiv samo
kod udarnih talasa, jer njihove amplitude nisu male. Udarnim ta-
lasima je posvedena posebna paZnja zbog uloge koju, verovatno, imaju
u zagrevanju zvezdanih atmosfera.

Elektromagnetni talasi, kao nezaobilazni izvor informacija o zvez-
danoj plazmi, opisani su na naéin koji je uobitajen u klasi¢noj elek-
trodinamici. Posle osnovnih formula, odmah se preslo na nehomogene
elektroprovodne sredine. Da bi se teorija pribliZila realnim zvezdama,
uvedeni su sudarl medu esticama, kao 1 magnetno polje. U takvim
uslovima razmatrana je disperziona relacija, kao i apsorpcija elek-
tromagnetnih talasa. Sve relacije su izvedene u okviru elementarne
teorije. Stroga teorija talasa u plazmi nije obuhvadena ovim pro-
gramom. Ona se predaje na poslediplomskim studijama.
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3.1. POLJE BRZINA
I MAGNETNO POLJE

Sem polja zratenja, kome smo posvetili celo prvo poglavlje, joi
dva polja imaju veliki znadaj za kosmi¢ku plazmu. To su polje brzina
1 magnetno polje.
. Polje brzina je odredeno gustinom mehanicke energije koja se
javlja u obliku termalne energije haoti¢nog kretanja plazmenih Eestica,
(W1) i u obliku kineti¢ke energije uredenog kretanja (W2) (talasi,
struja i dr.).

Wmeh = Wl + WZ: (3 - 1)
W 1 Pra 1 —2

gde je:

U, —~ tipi€na lokalna brzina kretanja elektrona,

v; — tipi¢na lokalna brzina kretanja jona.

Wy = 5 ; TeiM ey, + 5 ;njkmjv?k, (3 —1b)

gde su ¢, k elektroni i joni u nekom uredenom procesu.

1 . .
2 _ = ) 2 kvadrat brzine proticanja
e Pe TeillleVe;  — elektronske komponente

v

kvadrat brzine proticanja
jonske komponente

1

2 2
vy = Z”ikmj”jk

Pi 7
Gustina mehanicke energije prelazi iz oblika W, u W, i obratno.
U MHD-aproksimaciji gustinu mehanidke energije prikazujemo u

obliku:
1

Wieh = 5}9”2, (3 - 2)

gde je zbog (2-100a), (2-117b) i (2-117a):

v ~ brzina proticanja plazme,

P = pe-t pj = nem, +njm; & nm; - gustina plazme (m, < m;,
Ne = nj).

e et e e e e e s o I L

Talasi u kosmickoj plazma ' 223

Gustina magnetne energije je:
o BZ

8w (3-3)

Wy =

Ako uporedimo (3-3) sa (2-129) setidemo se da je gustina mag-

netne energije brojno jednaka magnetnom pritisku. Gustina mehanié-

ke energije (3-2) oznatava se i kao dinamicks pritisek. Odnos ova dva
pritiska odreduje ponasanje plazme. Ako je:

B? 1 2 '(3_4)

s <37
onda magnetni pritisak nije u stanju da narusi zakone gasne dinamike.
Ali ako je: -

B 1,

B = 5P

onda magnetni pritisak odreduje dinamiku plazme.
Kretanje &estica plazme i interakcija polja dovodi do oscilatornih

procesa koji, ako se odmah ne amortizuju, proizvode talase u plazmi.

Sudari dovode do disipacije energije talasa, pretvarajuéi njihovu ure-

denu energiju u haotiéno kretanje Cestica — toplotu. Prouéi¢emo neke

vrste oscilacija i talasa koji su najznadajniji u zvezdanoj materiji.

(3-5)
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3.2. POREKLO -
I KARAKTERISTIKE
OSCILACIJA I TALASA
U ZVEZDANOJ PLAZMI

Zvezdana plazma je elastiéna sredina u kojoj nastaje veliki broj
razligitih vrsta oscilacija i talasa. Oscilacije su odgovor sredine na
mali poremeéaj. Sile koje odmah vraéaju materijuu prvobitni poloZaj
mogu biti razlitite po svojoj prirodi. One se jednim imenom zovu
restitucione sile. Te sile ili vradaju materiju u prvobitni polozaj ili je
udaljuju od prvobitnog polozaja (3to zavisi od podetnih uslova). U pr-
vom sluéaju govorimo o oscilacijama, a u drugom o talasima. Prema
prirodi restitucione sile u zvezdanoj materiji se javljaju ove osnovne
vrste oscilacija odnosno talasa: elektrostaticke, gravitacione, magne-
tohidrodinamicke i elektromagnetne. Nemaju sve pobrojane vrste isti
znacaj za proutavanje zvezdane materije. Da bismo napravili pregled
njihovih karakteristika, setimo se osnovnih relacija i formula talasnog
kretanja. : ' R _

U elastiénoj sredini elektriéne provodljivosti o, dielektriéne kon-
stante ili funkcije £ 1 magnetne permeabilnosti g prostiranje poreme-
¢aja se prikazuje diferencijalnom jednacinomi oblika: '

pPU_ po 0¥ B¢
A‘I’“Z?"atz'czat“o’ (3 —6)
koja za vakuum dobija poznati d’Alambert-ov oblik:
| 1020
A‘I’“Zz-"a—t—z':‘-—o, (3“6&)

gde je ¢ ~ brzina svetlosti.

., Od materijalne sredine zavisi kakvi ée biti parametri ¢, #io;da
li e biti konstante (homogena sredina) ili funkcije vise promenljivih
(nehomogene disperzione sredine). U plazmi je uvek p ~ 1, pa se
poremedaj prostire brzinom v = ¢/+/€.

Opsti integral gornje jednadine moZemo napisati u obliku:

o

‘Ifmé:-Fl (t--g)"F%Fz (t'i‘;):
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za sferni talas, gde su Fy i F, proizvoline funkcije od argumenta
(t — r/v) kad se talas udaljuje od mesta poremeéaja i od argumenta
(t + r/v) kad se talas pribliZuje mestu poremeéaja. Ako wmesto
sfernog, pratimo prostiranja ravnog talasae koji se udaljuje od mesta
poremedaja u proizvoljnom praveu, koji je odreden pravcem talasnog
vektora k i ako koordinatni sistern orijentidemo tako da se taj pravac
poklapa sa pravcem z-ose, onda ée biti:

k‘m—m?j\igz, - (3-7)

gde je &, = k/k — jediniéni vektor u praveu z-ose, k = 27 /) ~ talasni
broj, a A - talasna duZina.

z
A B

s
-~

i K=k, =k cosé

ki =ky=k sing@

Slika 49.

Pod pretpostavkom da je F} periodi¢na funkcija frekvencije w =

27 f, onda ée partikularno reienje za monohromatski ravan talas imati
oblik!):

Y = q,oei(wtmkz)‘ (3 . 8)

1) Ovde dajemo samo najvaZnije formule koje su nam neophodne
za, analizu. Detaljnije izvodenje dato je u 3.4.3 (v. formulu 3-130c).
Zainteresovanog &itaoca upuéujemo na literaturu: Landau i LifSic
(1959), Musicki (1965 i 1975) i Ginzburg (1960).
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U plazmi sa magnetnim poljem Bo, ob1cno se koordinatni | sistem

orijentiSe tako da je z-osa kolinearna sa Bo, a talasni vektor k lezi u

XOZsravni (slika 49) i zakiapa, ugao 8 sa pravcem B,. Tada ée refenje
za periodiénu promenu, na primer magnetnog polja, imati oblik:

B‘(F’ ‘t) - B‘aei(wt—-ﬁf) _ B‘oei(wt——k_l_ z—k z), . (3-9)

jer talasni vektor moZemo napisati kao:

—

k=FkL+ k) = ksinb8, + kcosb&;,

gde su k1 i kyj transverzalna i longitudinalna komponenta % u odnosu
na B. Sve periodi¢éno promenljive veli¢ine vezane za takav poremeédaj
imace reSenja oblika (3-9).

Disperzione relacija je veza izmedu Eiw Ona j& u opstem
sluéaju kompleksnas: '

Fk,w)y = fkL, ky,w) =0. (3—10)

Ime je dobila zato Sto su u disperzivnoj sredini talasni broj (& =
27w /X) odnosno talasna duZina (M) funkcije talasne frekvencije (w).
Resenja disperzione relacije takode mogu biti kompleksna, a svako
od njih odgovara odredenom tipu talasa (mode). Realni deo refenja
(3-10) daje faznu i grupnu brzinu. Za male poremedéaje jednadine se
linearizuju, pa zbog toga izostavljamo operator Re.

Fazna brzina vy pokazuje brzinu prostiranja faze talasa. Ona je
uvek u praveu talasnog vektora. Tom brzinom se ne prenosi nikakva
fizicka veli¢ina. Ukoliko je sredina disperzivna:

W

vs = W (3-11)

Grupne brzina 9; je ona kojom se kroz neku sredinu prenosi :

poremeca] materije:

(3 —11a)

e o e e L
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Ona se sa faznom brzinom moze povezati ili preko talasnog vektora
ili preko talasne duZine:

dw dvg
ili '
d .
v —vf—)\w&%\m (3 —11e)

Ocigledno je da su u nedisperzivnim sredinama fazna t grupna brzing
identiéne.

Grupna brzina 9, pokazuje pravac prenoSenja energije 1 ne mora
uvek da bude u praveu k. Ako se energija ne premesta sa mesta gde
je poremeéaj izazvan, kaemo da su to oscilacije i tada je ¥y = 0. Ako
je vy # 0, onda su talasi.

Poznata karakteristika talasnog prostiranja je njegov indeks pre-
lamanga (n) koji moze, ali ne mora, da bude funkcija talasne frekven-
cije:

neln ok | (3 —12)
vF W
Ako indeks prelamanja raste sa frekvencijom\(dn [dw > 0), disper-
zija je normalna, a ako opada (dn/dw < 0) anomalna. Rezonantne
frekvencije se nazivaju one na kojima n — co. Ako na nekim frekven-
cijama n — 0, to znadi da sredina ne propusta talas na tim frekven-
cijama.
Vratimo se analizi oscilacija i talasa prema prirodi restitucione

sile.

3.2.1. Elektrostati¢ke oscilacije i talasi

U idealnoj plazmi (bez sudara) potencijalna energija, koja je
potrebna da se pokrenu oscilacije i talasi, u ovom sludaju je elek-
trostatitka. Zato kulonovska sila postaje restituciona i ona izaziva
oscilovanje elektronske ili jonske plazmene komponente. Jonske os-
cilacije se zbog inercije jona tedko pobuduju i brzo amortizuju. Zbog .
toga one nemaju veéi znadfaj u astrofizici. Uslov za njihovo nastajanje
bi bio v; > v, tako da kretanje elektrona bude zanemarljivo. Obr-
nuta situacija je mnogo realnija, v, > vj, jer su elektroni zbog znatno
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manje mase mnogo pokretljiviji. Tako se proizvode elektronske os-
cilacije koje se vrie uvek oko iste karakteristiéne frekvencije:

2
Wy = Ame? IV = constvV N. (3 —13)
m

Ona se naziva plazmena frekvencija i zavisi samo od broja elektrona

u jedinici zapremine (N).
U vreloj plazmi frekvencija elektronskih oscilacija je nesto druga-
¢ijas
w = (w, +v2 k)2, (3 —13a)

gde je ve = \/3RT [/ — srednja kvadratna brzina, k = 27 /) — talasni
broj, a R - gasna konstanta. Ako se odmah ne amortizuju, elek-
tronske oscilacije ée preéi u longitudinalne plazmene talase (Lang-
muir, 1929). Medutim, ni oni nemaju vedi znadaj u astrofizici, jer
se u zvezdanoj materiji uvek nade dovoljan broj &estica &ja je ter-
malna brzina bliska faznoj brzini plazmenih talasa, 3to dovodi do
priguSenja ovih talasa. Efekat se zove Landau-priguienje (Landau
damping). Objasnjenje ovog efekta zahteva jedan drugi tretman
(kineti¢ku teoriju). U hidrodinami¢kom tretmanu plazme kao flu-
ida (koji koristimo za opisivanje ovih oscilacija i talasa)} jednaéine su
dobijene usrednjavanjem termalnog kretanja po brzinama. Landau-
prigufenje je selektivni efekat vezan za grupu éestica i on se prilikom
usrednjavanja gubi. Zato se ne javlja u hidrodinamickim ni u MHD
jednatinama. MoZemo ga opisati re¢éima. U idealnoj plazmi (bez su-

dara) ne bismo o€ekivali prigusenje talasa. Do njega ipak dolazi zbog

rezonancije izmedu plazmenih talasa (¢ija je fazna brzina manja od
brzine svetlosti) i grupe Zestica &ija je termalna brzina: v, &~ v s U
toj interakeiji Cestice oduzimaju talasu energiju. Poveéavajuéi svoju
kineticku energiju, Zestice se kreéu sve brie, a talas se prigusuje.
Uslov za Landau-prigusenje je:

’Ut%?}f<c.

) Rezonantne &estice su one &ja je projekcija brzine termalnog
kretanja (v:) na pravac prostiranja talasa (k) jednaka faznoj brzini
talasa (vy).

L M S, -

Talasi v kosmicko; plazmi 229

Obrnut efekat se deSava esticama plazme &ija je brzina (v:)
veta od fazpe’ brzine talasa (vf): vy < v: < c¢. Tada dolazi do
tzv. Cerenkovljevog zratenja. Cestica gubi energiju zradenjem i sman-
juje svoju kineticku energiju. Ovaj efekat smo pominjali kao primer
za zralenje naelektrisane éestice koja nema ubrzanje (2-54a).

Dakle, moZemo da zaklju¢imo, da oscilacije samo elektronske ili
samo jonske plazmene komponente nemaju vedi znagaj u astrofizickim
problemima.

Postoji, medutim, jedan tip oscilacija sa kulonovskom silom kao
restitucionom, kod koga elektroni i joni osciluju zajedno. Njihove
brzine se ne razlikuju znatnije: v, & v; tako da se za taj sluéaj moze

primeniti hidrodinamicki tretman plazme kao jednokomponentnog
fluida.

Pseudo-akusti¢ke oscilacije i talasi

Ovaj, za astrofiziku vrlo znadajan tip oscilacija, nastaje zajedni-
¢kim oscilovanjem elektrona i jona. Zbog jonske inercije to se moZe
ostvariti samo na niskim frekvencijama: :

d7e? N
.

Sa porastom amplitude i udaljavanjem od mesta poremecaja, obra-
zuju se niskofrekventni longitudinalni talasi. Ako pretpostavimo adi-
jabatske procese, onda je brzina tih talasa:

u=:i:1fgg=:i:1/fyg, (3 — 15)

gde je v = (2 + b)/b ~ adijabatski indeks, b je bIOJ stepeni slobode.
Za b=3jey=2>5/3.

Sa porastom temperature odnosno visine u zvezdanoj atmosferi
povecava se i brzina ovih talasa: u = /{(vR/u)T.

Posto su akusticki talast dobro poznati iz osnovnih kurseva fizike,
to éemo odmah napisati njithovu disperzionu relacijul):

kﬁ =k =u"?(w? ~wl), (3 —16)

W< w, = (3—-14)

1} Za one kojima ova relacija nije poznata neké, pogledaju izvodenje
za formulu (3-25).
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gde je: :
wae = u/2H — niskofrekventna granica za akusti¢ke talase;

Hpy = KTy /mg — visinska skala pritiska. Ovu smo veli¢inu veé
definisali formulom (2-155).

Vodedi ratuna o (3-14) oni mogu imati frekvencije:

u 4me2 N
é*ﬁf:w&c<w<wo“_”" m * (3_17)

Pseudo-akusti¢ki talasi imaju uglavnom samo vertikalni talasni
broj (k. = 0). Oni su longitudinalni. Treba napomenuti da se u
astrofizickoj terminologiji ky naziva vertikalni (k.), a k1 horizontalni
(k.) talasni broj. Pseudo-akusticki talasi nisu disperzivni, pa su im
fazna i grupna brzina jednake:

vy = v = u # f(w). (3-18)

Ovi talasi prenose energiju u pravcu talasnog vektora (fé =ky+ ky =
ke l“c;rm 0}, ali samo ako je k2 > 0. Prema (3-16) to znaéi ako je
W > Wac, onda je w/k ~ u = vy = v,.

Ako nema znatnije disipacije energije (adijabatski talasi) onda
su fluktuacije gustine, pritiska 1 temperature u fazi sa brzinom fluida
v):
) _bp 1ép 1 6T

P yp A-1T° (8-19)

v
U

Ako je disipacija znatnija, gornja relacija se menja, sredina se za-

greva i zradi (radijativni gubici), to smanjuje temperaturu i redukuje
mehanicki fluks.

Po svim navedenim osobinama ovi talasi odgovaraju akustickim
talasima u neutralnom fluidu. Zasto se onda nazivaju pseudo-akustié-
ki? Zato sto memaju istu restitucionu silu. Pravi akusti¢ki talasi
nastaju u neutralnom stisljivom fluidu pod dejstvom pritiska (sudara)
kao restitucione sile.

U neutralnom gasu interakcije (sudari) su vrlo malog dometa

(reda 10™® cm za vodonik). Nasuprot tome , u plazmi sopstvena
polja obezbeduju interakcije dugog dometa, $to ima za posledicu ko-
herenciju, koje u neutralnom gasu nema.

O S SRS

&
|
|
jEs l
|
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U oba sludaja, talasi su kompresioni. Mnogi ib autori u as-
trofizickoj literaturi nazivaju samo akusticki, pa éemo ih 1 mi u daljem
tekstu tako nazivati.

Akusticki talasi nastaju u konvektivnoj zoni zvezde kao posled-
ica turbulencije. Oni mogu biti progresivni i stojeéi. Kao progresivni
javljaju se u fotosferi, hromosferi i koroni. Mogu da formiraju uda.mf
talase i zbog toga su vazni za zagrevanje zvezdanih atmosfera. Stojeéi
talasi tiastaju kada se dva identiéna ravna talasa prostiru u suprot-
nom smeru. To se defava talasu koji zbog fizickih uslova u nekom
sloju pretrpi totalnu refleksiju. Ako postoje takva dva graniéna sloja,
talasi ée se nadi zarobljeni u tzv. rezonantnoj Supljini. Stojedi talasi
imaju karakteristike koje su odredene rezonantnom Supljinom. Ta,kv.i,
rezonantni p-tip (p-mode), su upravo 5-minutne oscilacije, najbolje
proudene od svih tipova otkrivenih na Suncu. One daju gl'ob.a,lne::
informacije o "rezonantnoj $upljini” odnosno Suntevo] unu-tra.énjosm
(slika 50). Sto je manji broj &vorova, odnosno gvornih-ravni (1), to se
zvezdana unutrainjost moze sondirati do vecih dubina.

Slike 50.

P-tip, odnosno 5-minutne oscilacije su globalne 1 koherentne,
tako da celo Sunce vibrira kao gong. Ovo je teorijski predvideno
1975. godine (Ando i Osaki), a iste godine posmatranjima. i pgtw;*}rdeno
(Deubner). Jedan od znagajnih rezultata ovakvog "sondiranja” Sun-
ceve unutrainjosti je ustanovljena debljina konvektivne zone odmah
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ispod fotosfere: d = 30%Rg. U toku su dva medunarodna projekta
stalnog registrovanja ovih oscilacija iz 6 odnosno 8 opservatorija na
Zemlji, pogodno rasporedenih po geografskim duZinama. Jedan vode
Amerikanci {GONGY), a drugi Francuzi (IRIS?).

Za razliku od stojeéih talasa, koji daju globalne informacije, pro-
gresivni akusticki talasi daju informacije lokalnog karaktera.

3.2.2. Unutrasnji gravitacioni talasi

Ovi talasi su odgovor sredine na poremecaj u gravitacionom
polju zvezde. Ovde je restituciona sila potisak. U zvezdanoj ma-
teriji parametri se uglavnom monotono menjaju sa udaljavanjem od
centra. Cesto je ipak pogodnije predstaviti tu materiju slojevitom,
sa konstantnim parametrima u svakom slo ju. Ako se na granici dva
sloja desi mali poremedaj ravnoteZe, onda ¢e potencijalna energija po
jedinici povrsine da poraste za iznos:

{p1 — p2)g#®
2 b]

koji se pretvara u kineti¢kn energiju:

- dz\? 1
{p1 + p2) (EE) X

gde je ! ~ duzina koju u praveu z prede element fluida. Pri malom

poremecaju kineticka energija se ponovo transformise u potencijalnu,

a povriina izmedu dva stanja osciluje oko ravnoteZnog polozaja:

Element fluida koji je u vertikalnom praveu (z) dostigao najveée udal-
jenje I, uporediv je sa svojom horizontalnom talasnom duZinom:
A

[~ 2 = 1,
27 k

1) GONG skraéenica od Global Oscillation Network Group.

2) IRIS skraéenica od Installation d’un Reseau International de Sis-
mologic Solaire.
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Kineti¢ka i potencijalna energija (usrednjene u vremenu) medusobno

su jednake i iznose:
o = gh (%). (3 — 20)

Ovo je napisano u obliku disperzione jednaéine, gde je g — gravitaciono
ubrzanje.

Unutradnji gravitacioni talasi se uglavnom prostiru po graniénom
sloju izmedu dve sredine (gustine py i p2). Oni su dvodimenzioni, ali
im je horizontalni talasni broj (ki) veéi od vertikalnog (k,):

B = k24 k2, Ky > ks (3—21)

Prirodna frekvencija kojom osciluje element fluida (bilo koje ma-
terije), ako se izvede iz ravnotefe u gravitacionom polju, nazvana je
po dvojici istraziva¢a: Brunt (1927) i Vaisald (1925). Brant-Vaisala
frekvencija je gornja frekventna granica za unutradnje gravitacione
talase. Kvadrat te frekvencije je:

)] . (3 - 22)
ad

g
e == |7

Kao sto vidimo, unutrasnji gravitacioni talasi se po svojim karak-
teristikama bitno razlikuju od akustickih talasa. Prostiru se samo na
vrlo niskim frekvencijama:

Eiz
dr

dT
dr

real

w < wpY < Whe.

Od veli¢ine temperaturskog gradijenta zavisi da li ée poremeéaj
u zvezdano] sredini proizvesti gravitacione talase ili konvekeiju. Unu-
traSnji gravitacioni talasi su stabilan, a konvekcija nestabilan odgo-
vor sredine na istu restitucionu silu — potisak. Zbog toga relacija za
wpy liéi na Svarcsildov kriterijum (2-154). Prema tom kriterijumu,
ako je adijabatski gradijent temperature manji od realnog, krenude
konvekcija. Ovde je obrnuto, ako je adijabatski gradijent temperature
veli od realnog, onda je prema (3-22) w3y > 0, $to znaéi da je sredina
stabilna 1 da ée podrZati gravitacione talase.
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Da bismo dobili disperzionu relaciju za ove talase iskoristidemo
jednatine kontinuiteta (2-115a), adijabate (2-115Db) i kretanja (2-
115g} izostavljajuéi magnetni &lan (£7 x B), jer su talasi nemagnetni:

Op
ot

2 [—étg -+ (17V)5’] = —gradp - (3-23)

+ div{pt) =0

pp~ 7 = const.

Potetne vrednosti parametara u ravnotei oznaéidemo indeksom
nula, a mali poremeéaj oznakom prim. Svaki parametar fluida se
tako moZe izraziti zbirom konstantnog i promenljivog ¢lana: p =

Foog foo =1, PR = 12
Pot P p=po+p ¥ =7 v, = 0, posto Je ravnoteZza statiéna.
Zamenivi takve parametre u sistem jednaéina, (3-23) i zanemarivsi
sve proizvode poremedenih élanova (kao male velidine drugog reda),
dobic¢emo linearizovane jednaéine prvog reda;

f

o . div(p,7') = 0

ot
,a’f
po—gy = —gradp/ (3-24)
?'po = vp'po.

ReSavajuéi ove jednatine pomoéu Furijeove integralne transfor-
macije, dobijamo redenja za poremeéene parametre u obliku (3-9):

H{wt—kyz—k,2)

p' = poe (3 — 24a)

Zamenom analognih resenja za ostale poremecene parametre u sistern
(3-24) dobija se sistem linearnih homogenih jednadina. Izjednaéimo
njihovu determinantu sa nulom pa dobijamo disperzionu relaciju za
nemagnetne talase:

B =R AR = a0 - 0l) B (why —w0?) (3 25)

Cdmah vidimo da za akustitke talase (kz = 0) gornja relacija prelazi

u oblik (3-16):
B =k =y (w? - wk).

S - TP TSRt T F SR . R K Y I e P i - 3
e e ——— e i e e T
e e .

RS
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Za unutradnje gravitacione talase je k; # 0, ali i ovde vazi uslov
da ¢e oni prenositi energiju ako je k* > 0. Za vrlo niske frekvencije
w < way, §to odgovara gravitacionim talasima, k% > 0 ako je u
relaciji (8-25) k2w~ %(why — w?) > v A(w? — w?,). Tako dolazimo
do priblizne disperzione relacije, koja za nestizljiv fluid i vrlo niske
frekvencije w € wpy ima oblik:

w _
k? e kz -+ kﬁ = kszvw 2,

odnosno: :
b=k~ —1) (3 —26)
odakle za faznu i grupnu brzinu dobijamo:
2
w w :
- —— e -2
T % T wBVE, (3 — 26a)
d
vy = | = | & wpv . (3 — 26b)
U slojevitoj atmosferi se éesto koristi: A = H, pa je:
vy ~wpvH, T, Lk (3 — 26¢)

Unutrasnji gravitacioni talasi su veoma disperzivni, pa ée podetni
kompaktni talasni paket u toku prostiranja brzo da se deformige. Oni
mogu da nastanu i u stigljivoj 1 u nestisljivoj sredini. Disperziona
relacija za stidljiv fluid ima oblik:

Rz 9By _q) L (3-27)
% T\ w? 4H?

Unutrasnji gravitacioni talasi nastaju vrlo duboko u zvezdanoj
unutrainjosti. Mogu biti progresivni i stojedi. Ako su progresivni,
onda se zbog (3-21) prostiru uglavnom po povriini izmedu dva sloja
(na primer valjaju se po fotosferi). Oni se ne prostiru vertikalno (duz
zvezdanog radijusa) veé koso, pri tom jedva dostizu do hromosfere
i tamo i8¢ezavaju (ivanescentni talasi). Udarne talase ne proizvode.
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Ovaj tip talasa je dobro poznat u seizmologiji. Oni se prostiru u
Zemljinoj unutrasnjosti duz Mohoroviti¢evog diskontinuiteta.
Stojeéi gravitacioni talasi su zarobljeni u rezonantnim Supljina-
ma. One ne moraju biti samo u zvezdanoj unutradnjosti. Dva sloja,
¢ije fizitke karakteristike dovode do refleksije talasa, obrazovade rezo-
nantnu Supljinu i v atmosferi zvezde. Takva Supljina proizvodi rezo-

nantne oscilacije g-tipa (gravitacione). Na isti nacin se u zvezdanoj -

atmosferi mogu proizvesti i akustiéke rezonantne oscilacije (p-tip).

Unutradnje gravitacione talase ne treba mefati sa onim grav-
itacionim talasima za koje se pretpostavlja da nastaju eksplozijom,
kolapsom ili ubrzanim kretanjem tela u jakom gravitacionom polju.
Da li ovakvi gravitacioni talasi postoje, to posle Weber-ovih eksperi-
menata (1969) niko nije potvrdio direktnim merenjima.

3.2.3. Magnetohidrodinamicki (MHD) talasi

U plazmi sa magnetnim poljem javlja se veliki broj razlicitih ta-
lasa kojih u drugim sredinama nema. Jednim imenom ih nazivamo
MHD talasi. Broj razli¢itih tipove (mode) je neverovatan. Smatra
se da ih na Suncu ima preko 107. Nisu svi tipovi dobro prouéeni,
narodito ne oni koji se javljaju u nehomogeno) sredini u prisustvu ne-
homogenog magnetnog polja. U tom obilju talasnih tipova mi ¢emo
se ograni¢iti samo na tzv. MHD-simple talase (jednostavne MHD ta-
lase!)). To su ravni talasi koji se javljaju u oblastima konstaninog
stanja. To drugim refima znadi da su parametri sredine (p,, po, Vo, 1
ﬁo) konstante. Pri tom zanemarujemo viskoznost 1 dejstvo spoljasnjih
sila. Ovi talasi su izuzetno vazni za astrofizi¢ku teoriju i praksu.

Najjednostavniji tip MHD talasa teorijski je otkrio® &vedski as-
trofiziar Alfven, 1942. godine. Njih su u laboratoriji uspeli da
proizvedu Lundquist (1951) u Zivi i Lehnert (1954) u te¢nom na-
trijumu. Medutim, tek su od 1959. godine ogledima u plazmi is-
trazivaéi ustanovili dobro slaganje osobina ovih talasa sa teorijskim
o¢ekivanjima. Talasi su dobili ime Alfvenovi. Zbog velikog znaaja
koji imaju u astrofizici, ovde ¢emo im posvetiti nesto vise paZnje.

1) Ova knjiga je prvenstveno namenjena sludaocima predmeta * Teo-
rijska astrofizika”, ¢iji program obuhvata samo jednostavne MHD ta-
lase, pa éemo njih u daljem izlaganju nazivati samo MHD-talasi.
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3.2.3.1. Alfvenovi talasi

2
s

To su talasi koji nastaju u plazmi sa magnetnim poljem, kada
gustina magnetne energije nije zanemarljiva:

B? 1
8r = 2pv

Osnovno stacionarno stanje homogenog, nestisljivog fluida velike
elektriéne provodljivosti (¢ — 0o) oznadimo parametrima:

—+

v, = 0,

Po = const.

Ako na takav fluid deluje mali poremeéaj upravno na magnetno
polje (¢ L B o) onda ¢ée parametri fluida biti:

B=B,+B' B'«B, B'LlB, (3 — 28)
=, +3 =& =0 (3 — 29)
p=p.+p P <po (3 —30)

Restituciona sila je magnetni napon. Da bismo nasli talasnu
jednaéinu odnosno brzinu Alfvenovih talasa, polazimo od jednaéine
kontinuiteta za nestisljiv fluid (2-115a) i jednadine kretanja (2-115g),
a koristi¢emo (2-115d) i Alfvenovu teoremu o tzv. "zamrznutom”
magnetnom polju (2-142). Prve dve pomenute jednagine imaju oblik:

dive =0, (3 —31)
?éti-)————l—j"xﬁ Vp. (3 — 3la)

Zamenimo parametre (3-28) do (3-30) u (3-31a) koristeéi: p = const,

odnosno (3-31) i j = = rot B. Tom prilikom vriimo i linearizaciju
jednagine (3-31a), pa ona postaje:

0 B, Ve
at_uz;rwxrotB V'




238 Talasi u kosmic’koj plazmi

Posle sredivanja, imacemo:

66' B‘O =
—— = | ==V | B'—Vp.
ot 47 P
Na znatnom rastojanju od mesta poremeéaja p' — 0, pa jednadi-
na kretanja za poremeéeni fluid ima jednostavan oblik:

%' G, \
7,;7 = (%V) B (3 — 32)

#

Za odredivanje magnetnog polja {3-28) koristiéemo relaciju (2-
142):
8B 5

Primenimo (3-33) na poremeéeni fluid, uz navedene uslove, pa ima-
mo: ' '

8B , ,

““ét““ = I‘Ot(’l}” x Bo) = (BOV)'I—)". (3 - 34:)

Pod pretpostavkom da se kretanje vrii samo u pravcu z-ose, relacije
(3-32) 1 (3-34) moZemo napisati u obliku:

85" B, 8B’

ot 4np Oz’ (3~ 35)
8B' . '
F T (3-36)

. ar . —e . « e . e eqe .ma . . !
Kada iz gornjih jednaéina eliminifemo bilo B’ ili ¥, dobifemo poz-
natu talasnu jednadéinu tipa "Zice koja treperi”:

2t 2 420 27 p2 a2i
o*g' By o*v' .. O°B B: o°B

B2 4wp D22 il 82~ dnp 0z% (3-37)

Brzina poremeéaja v’ i poremeéeno polje B’ su kolinearni vek-
tori. Talasi koji zadovoljavaju gornju jednadinu su transverzalm, naz-
vani su Alfvenovi i prostiru se dlfvenovom brzinom, koja po analogiji
sa zategnutom Zicom moZe da se dobije direktno iz (3-37):

vp = B.
AT Virp

(3 - 38)

e g AR~ g 2 1 g £ e e e e o
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Interesantno je zapaziti da magnetna sila proizvodi talase kojih u
hidrodinamici nema. Ako je fluid neutralan i nestidljiv, energija se
nede prenet1 sa mesta poremecaga. ako je ¥, = 0. A ako se i pre-
nese kretanjem fluida ¥, # 0, to nije pravo talasno kretanje. U
nestisljivoj plazmi sa magnetnim poljem B,, transverzalni Alfvenovi
talasi mogu da prenesu energiju brzinom va na veliku udaljenost od
mesta poremeéaja i kada plazma miruje ¥, = 0. Postoji ekviparticija
energije izmedu poremeéene plazme i poremelenog polja:

1 ’2 Blz

2P? 87r

. (3 - 39)

Gustina kineti¢ke energije poremeéenog fluida (plazme) i gustina en-
ergije magnetnog polja jednake su i po amplitudi i po fazi. Odavde
sledi da je:

'U’

VA

Bl
%’:.

7a sluéaj da je |[v'| > va sledii [B'] > B,. To pokazuje vaZnu osobinu
Alfvenovih talasa da mogu da pojaéaju magnetno polje i prenesu ga
na velika rastOJanja Postoji, medutim, jedno ogranienje. Brzina
poremedaja. (v’ ) mora biti manja od brzine zvuka (u). Mora, dakle,
da bude ispunjen uslov: va < [v'] < u, da bi se prema gornjoj relaciji
pojacalo magnetno polje.

Disperziona relacija za Alfvenove talase je jednostavna:

kB,
w = +kvp cosf =ty 5 (3 —40)
Iz nje odmah dobijamo faznu i grupnu brzinu:
vfm%zivAcosﬂ (3 —41)
dw ﬁo
Uy = ™ o 3 — 42
Ty 7 +ova B ( )

gde je 8 ugao izmedu ki B, (slika 49).
Relacija (3-40) je samo jedan deo opste disperzione relacije za
MHD talase, kao 5to su i Alfvenovi talasi samo najjednostavniji tip
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MHD talasa. Njeno izvodenje éemo dati u daljem izlaganju kad
budemo opisivali magneto-akusticke talase (relacija 3-45).

Mnogi autori prave razliku izmedu talasa koji se prostiru duZ
magnetnih linija sila (u oba smera =) i ostalih Alfvenovih talasa, pa
ove prve nazivaju pravim (ili &stim) Alfvenovim talasima. Oni su,
dakle, specijalni slutaj za @ = 0. Za njih je disperziona relacija: =

W = :I:k’UA,

a fazna i gmpna brzina su medusobno jednake (talasi nisu disperziv-
ni):

bo
Vidmp

Svi ostali tipovi kod kojih je 8 # 0, nazivaju se kosi Alfvenovi talasi.
Bez obzira na pravac fazne brzme _grupna brzina za ove talase j Je
brojno jednaka va i kolinearna sa B To pokazuje da se energija i
ovih talasa prenosi samo duZ magnetnih linija sila.

Nikakav Alfvenov talas se ne prostire normalno na pravac mag-
netnih linija sila. Iz (3-41) vidimo da je za § = n/2 vy = 0.

Alfvenovi talasi se mogu javiti i u stigljivom fluidu (plazmi) sa
magnetnim poljem. Njih éemo prouéiti u sledeéem odeljku.

ga || B, @' LB,

Vf= Uy =Up = (3 —42a)

3.2.3.2. Magneto-akusticki talasi

U stigljivoj plazmi sa magnetnim poljem javljaju se kompresioni

MHD-talasi koji prenose poremeéaje pod bilo kojim uglom § u odnosu
na konstantno magnetno polje B,. Tu se, pored Alfvenovih, javljaju
j08 1 magneto-akusticki talasi. Oni su po svojim elektrodinamickim
osobinama transverzalni, a po mehani¢kim longitudinalni. Zato se
zovu 1 hibridni talasi.

U homogenoj sredini (plazmi) sa uniformnim magnetnim poljem
Bo, koja ima beskonacnu elektriénu provodljivost (¢ — o0), zane-
marimo viskoznost, radijativne i gravitacione sile i pretpostavimo da
je brzina neporemeéene sredine nula. Da bismo dobili disperzionu
relaciju za MHD-talase, koristi¢emo iste hidrodinamicke jednadine
kao i za nemagnetne talase (3.2.2), samo sada nefemo zanemariti

&lanove koji sadrie B. Zbog toga Ce se povedati broj nepoznatih,
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5
e
o N

pa ¢emo za odredivanje magnetnog polja koristiti jednadinu (2-142),
jer uslovi koje/smo pretpostavili to omoguéuju. Tako imamo Eetiri
jednagine umesto tri u sistemmu (3-23), i one sadr¥e i magnetno polje,
jer ée MHD talasi imati i magnetne, a ne samo dinamicke karakter-
istike: 9 e divod) = 0

AR

0] 1 3
= - — grad
[ + (¥ V)v] ~J X B — gradp (3 43)

pp~ ' = const
%? = rot( x B)
Primenimo isti postupak koji smo opisali u 3.2.2, pa dobijamo
linearizovane jednadine:
U
%" + div(ped”) = 0
vl ) . N
poav = l(rotB') x B, —gradp’
ot (3 - 44)

P—’}’ 20" =u?p’
Po

Ob Jasmh smo kako nalazimo reSenja za poremecene parametre
(P, o, p1 B' ) u obliku eksponencijalnih formula tipa (3-9). Za-
menivé dobijena refenja u sistem (3-44), dobijamo linearne homo-
gene jednadine, &iju determinantu izjednacimo sa nulom. Tako nalaz-
irmo disperzionu relaciju:

2 2 2
(k2 — % cos 8) [(%2— — uz) (2’2 vﬁ) — u%v} sin® 9] =0,
(3 — 45)
gde je va — Alfvenova brzina (v. 3-38), u — akusticka brzina (v. 3- -15),

a 8 — ugao izmedu talasnog vektora % i magnetnog polja. B,.
Ova disperziona relacija ima dva faktora. Prvi odgovara Alfven-
ovim talasima, koji se formalno prostiru u bilo kom pravcu faznom
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brzinom (3-41):
vg = twp cos b,

gde je prema (3-38) va = B,//37p — Alfvenova brzina. Drugi faktor
je bikvadratna jednaéina po w?/k?, oblika: -

w4 w2 |
7~ +v}) +ul} cos?d =0, (3-46)

Njena dva realna korena daju dva tipa MHD talasa koji su nedis-

perzivni kao i Alfvenovi i zovu se magneto-akusticki. Oni se pro- -

stira faznom brzinom g, i zovu se brzi magneto-akusticki (as) i spori
magneto-akusticki (as).

Resenja jednagine (3-46) daju kvadrat fazne brzine magneto-
akustickih talasa u obliku:

2 w? 1
Ge =TT 3

{(u2 +v3) & \/(u2 + 03)? ~ du20? cos? 9] )

| (3 —47)
koji su realni pod uslovom da je:

4u*v} cos? 6 < (u? + v%)%

Resenje sa znakom plus daje brzi magneto-akusticki talas (ag),
a sa znakom minus spori magneto-akustieki talas (a,). Oéigledno je
af > as. Ako je § = m/2, ay = \/u2+v%; a, = 0. Spori magneto-
akusticki talasi se ne prostiru upravno na magnetno polje. Ako ugao 8
ima bilo koju vrednost, onda nadin prostiranja brzih i sporih magneto-
akustickih talasa zavisi od velidine » 1. odnosu na v A. :

Ako je u > wva, brzi talasi su skoro longitudinalni, a spori skoro
transverzalni. Brzi talasi se prostiru duz linija magnetnog polja kao
akustizki, brzinom u. Akojewvys > u, brzi talasi su skoro transverzalni
i prostiru se uglavnom Alfvenovom brzinom, a spori su uglavnom
longitudinalni. Ova dva tipa talasa su upravni jedan na drugome. U
svim sluéajevima brzi talasi se prostiru bar onolikom brzinom kolika
je veta od dveju brzina (u, va), a spori najvise onolikom brzinom
koliko iznosi manja vrednost od u i va. T

Da rezimiramo dosadasnje izlaganje. Disperziona relacija (8-
45) ima tri realna korena za w?/k?, §to odgovara faznmim brzinama
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za tri tipa MHD-talasa. To su: Alfvenov talas (va) i dva magneto-
akustiZka, brzi (ag) 1 spori (as). Sve tri fazne brzine ne zavise od w
(talasi su nedisperzivni). Dok se faze ovih talasa mogu prostirati u
bilo kom praveu u odnosu na magnetno polje (sem pod uglom 6 = 7 /2
za ag), to nije sluéaj sa grupnim brzinama. Nas upravo interesuju
grupne brzine zbog preno3enja energije. S

Za Alfvenove talase: vy = va, a usmerena je duZ B,. Za brze
magneto-akusticke talase grupna brzina zavisi od odnosa va /u. Ako
je va > u ili vo < u, brzi talasi se mogu prostirati u bilo kom
praveu 8, a grupna brzina je uporediva sa faznom (v, = ay). Za
spore magneto-akusticke talase grupna brzina nije nula samo u uskom
konusu oko pravea B,, tj. za vrlo male uglove 8.

MHD-talasi mogu da postanu udarni i u homogenoj sredini, a
narofito u atmosferi koja je u gravitacionoj ravnoteZi, jer joj gustina
monotono opada sa udaljavanjem od centra zvezde.
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3.3. UDARNI TALASI

a

Udarni talasi imaju izuzetno veliki znacaj u astrofizici zbog mo-
guénosti zagrevanja i jonizacije plazme. Danas je opste prihvaéeno
mi3ljenje da se zagrevanje zvezdanih atmosfera vr#i na ra¢un udarnih
talasa. Svi dosadadnji rezultati idu tome u prilog. Zbog toga éemo
ova] problem razmotriti u odeljku 3.3.3, posto prethodno proudimo
osobine udarnih talasa u neprovodnom fluidu i u plazmi sa magnetnim
poljem. Jo3 da pomenemo da su udarni talasi znaajni i kod drugih
fenomena u astrofizici, na primer kod eksplozija supernovih, erupcija
na Suncu i dr.

wdorni front

poremeden

neporemeden
Sluid

fluid

-x 0 x

Slika 51.

U dosadasnjoj analizi talasnog kretanja prouéavali smo male
poremeéaje zanemarljivih amplituda. Al, ako su amplitude konaéne,
a fluid stidljiv, onda se menja profil talasa, pa nagib talasnog fronta
postaje sve strmiji (slika 51). Prolagskom talasa naglo se menjaju
parametri sredine. Hidrodinamiéke veli¢ine (p, p, ¥) viSe nisu nepre-
kidne funkcije poloZaja (7) i vremena (t). Javlja se diskontinuitet
na grani¢noj povrdini (slika 51, osendena oblast). Karakter talasa se
su$tinski menja. Talas na &jem se tankom frontu deSavaju ovakve
skokovite promene parametara sredine naziva se udarni falas. Gra-
ni¢na povriina izmedu dva stanja fluida 1 i1 2 naziva se udernt front,
koji se obi¢no kreée nadzvuénom brzinom. Jednaéine koje opisuju
poremeceno stanje fluida vise ne mogu da budu linearizovane. One

sadrZe 1 disipativne ¢lanove: viskoznost 1 toplotnu provodljivost. Jas-

no je da se ne mogu pojaviti veéi nelinearni efekti u fluidu, a da se
odmah ne pojave 1 disipativni procesi koji teZe da ih zaustave. Disi-
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pativni procesi ograni¢avaju dalje povecanje strmine talasnog fronta
1 uspostavlja, se ravnoteino stanje, tj. stanje permanentog profila.

3.3.1. Udarni talasi u neprovodnom fluidu

Opisujuéi osobine udarnog talasa umesto slike 51 koristiéemo ide-
alizovanu sliku 52, prema kojoj je front udarnog talasa oblast izmedu
dva uniformna stanja fluida. Parametri sa indeksom 1 oznaéavaju
neporemeceno stanje, a sa indeksom 2 poremeéeno (ali uniformno)
stanje. Poseban problem predstavlja struktura udarnog fronta u kome
se javlja diskontinuitet parametara. Mi se ovde problemom udarnog
fronta neéemo baviti. Zamislidemo da njegova debljina d — 0, $to
ga svodi na geometrijsku povriinu izmedu stanja 11 2. Disipativni
procesi odreduju karakter udarnog fronta, a ne odnose izmedu stanja
ispred i iza fronta. Zato te procese moZemo u ovoj idealizaciji zane-
mariti.

®

P Pu TI: Uy

©)

Pz Pa Tz, Vz

— 0 x
Sltika 52.

Na slici 52, fluid u stanju 2 prikazan je kao uniformna, homogena
sredina sa konstantnim parametrima, 3to olak3ava matematicki tret-
man. Ustvari, realna slika je neSto drukéija. Fluid se iza fronta nalazi
u stanju relaksacije (sl. 51), sa promenljivim parametrima.

Posto se nedemo baviti fenomenima u samom udarnom frontu, to
odmah prelazimo na promene koje nastaju u fluidu kroz koji je prosao
udarni talas. U tom cilju éemo vezati sistem referenci za udarni front.
Jos éemo obrnuti problem, pa umesto da se udarni front kreée kon-
stantnom brzinom kroz fluid koji miruje, zamisliéemo da udarni front
miruje, a fluid protiée kroz njega. Ako je kretanje stacionarno, onda
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parametri fluida nisu funkcije vremena:

pﬁp:va# f(t), (3”—48)

a ako je jednodimenziono (ravan talas u praveu g-ose), onda je p =
p(z), p = p(z) itd:
o0 _0 _
8z Oy

Postavimo koordinatni sistem tako da se z-osa poklapa sa prav-
cem talasnog vektora (k) i da je normalna na talasni front (sl. 52).
U neutralnom (¢ = 0) stisljivom fluidu mogu se formirati kompre-
sioni akusti¢ki talasi kakve smo prouéili u paragrafu 3.2.1. Rekli smo
da progresivni akusticki talasi mogu da predu u udarne. U opstem
sludaju, ako se kreée talas u fluidu koji se takode krecle, relativna
brzina talasa bila bi:

0. (3 — 49)

a= %—:— -, | (3 — 50)
gde je dz/dt — brzina talasnog fronta, a v — brzina fluida. Medutim,
u svim dosadadnjim analizama talasnog kretanja pretpostavili smo
da fluid miruje. I ovde éemo uéiniti slidno, samo 3to ¢e ovde ta-
las mirovati, a fluid ée proticati kroz talasni front menjajuéi brzinu
skokovito od v; u sredini 1 na vy u sredini 2, tako da nema relativne
brzine (3-50).

Koristiéemo zakone ofuvanja mase, impulsa i energije u MHD-
aproksimaciji za fluid (¢ = 0) bez magnetnog polja (Lundquist-ov
sistem jedna&ina). Jednadina kontinuiteta (ofuvanja mase) prema
(2-115a) ima oblik: '

Op
ot

Zbog uslova (3-48) i (3-49), ona postaje:

+ div(pd) = 0.

5}
'é";(PU) =0,

a njeno resenje:
pv = const,
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$to za sredinu 1 1 2 ima oblik:

N

PV = Pava. (3 —51)

Jednaéina kretanja (2-115g) za fluid (¢ = 0) bez magnetnog
polja ima oblik:

P [%; + (ﬁV)ﬁ] = —gradp.

Zbog uslova (3-48) i (3-49) ona postaje:

3] Op
PUEEU = '“3““:;,

a njeno redenje za sredinu 11 2:
p1 + P19} = p2 + pavi. (3 —52)

Da bismo napisali jednadinu za energiju treba se setiti nekih
relacija iz termodinamike. Ukupna energija sistema je zbir termodi-
namitke i mehanicke energije, $to za jedinicu mase (m = 1) iznosi:

1
J:«:'h—z-wvz———a«%»g-i—lv?,
g 2

5 (3 — 52a)

gde je:

h — entalpija (termodinamicka energija jediniéne mase),

£ — unutradnja energija jediniéne mase.

Pri adijabatskim procesima (d@ = 0), rad nasuprot pritisku (dA)
jednak je promeni unutrainje energije (dU). Iskoristivii (2-115b) za
dm = 1, promena ukupne energije je nula:

dQ=dU+dA=ctpdv =21 4B_ T P_gq

py—1 p ~-=1p

A ukupna energija po jedinici mase je konstantna:

1l p .p 1, v p, 1,
J= D T g LD 353
y—1p p 2 v~1p 2 ( )
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To je jednaéina energije koja, primenjena na obe strane udarnog
fronta, ima oblik:

v P Ll Y p 1

__.__+
v—1p g1 = v—1pa 2

Relacije (3-51), (3-52) i (3-53a), koje se zovu Ranken-Igonioove
jednadine (Rankine-Hugoniot), pokazuju da prolaskom kroz udarni

front ostaju ofuvani masa, impuls i ukupna energija fluida. Pomoéa
njih dobijamo sledeée relacije:

(3 — 53a)

, 1
vy — vg = \/(pz P1) —1————), (3 —54)
p2 _ (v =Upm+(y+p _ prt4p (3 — 55)
pr (Y+Um+(y~Lp2  4pr +p2

Odnos gustina X = pa/py naziva se parametar kompresije, a odnos
pritisaka ¥ = p;/py jaéine udarnog talase.

Parametri neporemeéenog fluida smatraju se poznatim (py, p1,
Ty i vy). Adijabatski indeks za jednoatomski gas je v = (2 + b)/b =
5/3, b = 3 (broj stepeni slobode). Ako je udarni talas vrlo slab, onda
su pritiscl ispred i iza udarnog fronta pribliZno isti: :
y =2 51

Pi

Zamenom u {3-55) dobijamo da je u tom sluéaju i X = 1. To i nije
udarni talas. Kod jakog udarnog talasa je py > p1, pa prema (3-55)
dobijamo da X teZi konaénom broju:

= le;.

X::-‘?mg-wé&::il.

3— 56
£1 P2 ( )

Koristedi ova dva parametra (X, Y') mozemo relaciju za razliku brzina

(3-54) napisati kao:

Ul“vzm\/(m ~p) (-2 =
m\/%(a_%)(x-nm\/%.

-~
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Zbog (2-115¢): _ I
: . P2 _ KTy : (3 57)

pa za brzine dobijamo:

3k,

™ .

v — U RS (3 - 58)
Promena uredene komponente brzine: Av = v; - vy prolaskom kroz
udarni front postaje srednja kvadratna brzina neuradenog (haotiénog)
kretanja. Zagrevanje fluida kroz koji je produo wdarns talas vrdi se na
raéun uredene energije talasa. Stepen zagrevanja (1) odreduje (3-
57), tj. odnos:
T pipp Y
o e = = 00,
Ty papr X
Posto za jak udarni talas adijabata udarnog talasa ima znatno
strmiji porast od Puasonove adijabate, to moZemo smatrati da za
X - 4, Y — oo (slika 53). Prema (3-59) fluid se prolaskom kroz
udarni front neograniéeno zagreva.!
Brzinu kretanja udarnog fronta (v1) moZemo izralunati iz Ran-
ken-Igonioovog sistema. Dobijamo: '

(3 —59)

1+ 4p2
vf [(’Y — 1)P1 + (’Y + )pe} = “1—3'01—
Za jak udarni talas:
TN b < BN | (3 — 60)
3m _ :

Prema formuli (3—15) brzina zvuénih talasa je:

- 'uﬂwl'y“ \/ (—— jerje pa>pi.

1) Treba imati na umu da smo ovaj rezultat dob:h za idealizovanu
situaciju. Realno je oéekivanje da se prolaskom udarnog talasa fluid
jako zagreva.
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Zakljutujemo da je: _ S
' u < V1. (3 —61)

adijabata
udarnog talasa

'Y
(s}
.
£
Q. .
Poisson~ova
adijabata
2 S S
. .
A . Gustinag P
Shka 53.

Udarni front se pri jakoj kompresiji kreée nadzvuénom brainom,
a pri slaboj, brzinom zvuka. To znaéi da udarni talas ne alje ispred
sebe mformacue o svom dolasku.” Zbog jakog zagrevanja dolazi i do
Jonizacije sredine, 8to smanjuje zagrevanje.

Udarni talam su kompresioni. SaZimanje fluida je ograni¢eno na
&etvorostruku vrednost neporemeéenog stanja, dok temperatura i pri-
tisak mogu da rastu neograni¢eno. Temperatura raste brie nego pri
adijabatskom sazimanju (slika 53). Proces je ireverzibilan i prati ga
porast entropije dS > 0, §to svedoc1 o disipaciji energije iza udarnog
fronta.

U hidrodinamici se &esto koristi bezdimenzioni parametar tzv.

Mahov broj (Mach). Mahov broj (M) je mera stisljivosti fluida i |

deﬁmse se kao: _
M=~ - (3 -62)

VS
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gde je v — brzina proticanja fluida, a « — brzina akusti¢kih talasa.,
Pomocu Mahovog broja, kao i parametara X 1 Y, mofemo nap1—
sati jednaginu kretanja (3-52):

,01?»‘% - szg =p2— P,
'Uz 7]
/vy ¥4

1
vp1 M7 (1 — ”)"(“) =pi(Y —1),

u obliku:

) M? (1 - %,-) _ %(Y ~1). | (3 - 63)

Isti postupak primenimo na jednaginu energije (3-53a), pa éemo do-

biti: 0 v
oy Yy __2 (Y -
M (1 ) =—1lx1) (3 64)

Iz relacija (3-63) 1 (3-64) moZemo parametre X i ¥ da izrazimo
u funkeiji Mj. Prvi par refenja je X = 1, Y = 11 ne predstavlja
udarni talas. Drugi par reSenja je:

M2
- — 65
M+ 3 (3 )

2 _
Yx%, (3 — 66)
M =2 =2 (3~ 67)

Mahov broj M, odreden je parametrima fluida ispred udarnog fronta,
uy je lokalna brzina akusti¢kog talasa, a vy je brzina udarnog fronta.
Posto je udarni talas uvek kompresioni, M; > 1, to znaéi da je brzina
udarnog fronta nadzvuéna (vy > uy), kao 8to smo i ranije zakljugili
(3-61).

Lako je pokazati da je : Ty /Ty = Y/ X, sto znadi da temperatura
T kao 1 Y rastu monotono sa porastom Mahovog broja M. Za velike
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vrednosti M temperatura je srazmerna kvadra,tu My, a X konacnom
broju 4.

3.3.2. Udarni talasi u plazmi (B #0)

Udarni talasi u plazmi sa magnetnim poljem razlikuju se od

udarnih talasa u neutralnom fluidu. Oni salju informaciju o sebi i |

pre dolaska talasa, jer delimiéno zagrevaju i jonizuju plazmu 1spred
udarnog fronta.

Magnetno polje je faktor koji odreduje i menja ponasanje plazme,
pa je tako i u slu€aju udarnih talasa. Naroéito je vazan pravac mag-
netnog polja u odnosu na front udarnog talasa. U opstem sluéaju
polje B move imati bilo koji pravac. Ograni¢iéemo se na analizu dva
slucaja kada se B poklapa sa pravcem kretanja udarnog talasa i kada
je B normalno na pravac kretanja talasa tj. lezl u praveu udarnog
fronta (y-osa).

Koristiemo aproksimaciju ravnog talasa {udarni talas se kreée
samo u praveu -ose) pod uslovom da parametri sredine nisu funkcije
vremena (stacmna,rno stanje plazme).

Udarni talasi u plazmi u sluéaju 7 || B

Ako i ovde zadrzimo iste oznake kao kod fluida, onda ée nepore-
meceno magnetno polje ispred udarnog fronta biti:

By = Bifi odnosno By(By;0,0),

dok ée magnetno polje B, koje se nalazi u plazmi kroz koju je prosao
udarm front biti:

B, =(B., B,,0).

MozZe se pokazati da je tangencijalna komponenta ovog pol;a,
koja se poklapa. sa y-osom By =40.
Magnetno polje iza udarnog fronta ima komponente

ﬁZ(BJ:: 0: 0):

odnosno:

wh —
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Ovaj sluéaj kretanja udarnog talasa duZ magnetnih linija sila ne
izaziva promene prvobitnog polja Bl, pa ne predstavlja neki vedi in-
teres. Ovakvo kretanje se ne razlikuje od udarnog talasa u fluidu bez
magnetnog polja.

Udarni talasi u plazmi u sludaju v L B

U homogenoj, provednoj (¢ — o) plazmi pretpostavimo i ho-
mogeno magnetno polje. Ako se udarni talas krece normalno na takvo
magnetno polje, to znati da su magnetne linije sile paralelne udarnom
frontu. '

Ako se udarni talas prostire u pravcu z-ose, a magnetne linije su
normalne na taj pravac, tj. magnetno polje je u pravcu y-ose onda
mozemo da napisemo:

3‘1(0,81,0), a §2(0:By732)'

Moze se pokazati da je: B, = 0, By = X By, paimamo B2(0, X By,0).
Dakle, pri prolasku udarnog fronta, magnetno polje ne menja pravac,
ali se povedava njegova jaéina i to u istom odnosu kako raste gustina
plazme X = po/p1, zbog (2-142).

Razmotri¢emo kako se menjaju osobine ostalih parametara plaz-
me kada prode udarni talas. U tom cilju éemo koristiti Ranken-
Igonioove jednaéine, koje u ovom sludaju imaju nedto izmenjen oblik
zbog prisustva magnetnog polja.

Gustina magnetne energije prema (3-3) je:

B2

Wn = P
Medutim, svi ¢lanovi relacije za ukupnu energiju (3-52a) izraZeni su
po jedinici mase. Tako je entalpija A = £ + p/p, kineticka energija

- . - -y . + . 2
%02, pa éemo i magnetnu energiju izraziti po jedinici mase: B*/8np.

U relaciju (3-52) treba staviti ukupan pritisak, gasni i magnetni, sto

prema (2-129) iznosi: p + B?/8r.
Tako dopunjene Ranken-Igonioove jednaline za plazmu sa ma,g—
netnim poljem su:

p1v1 = pava, (3—69)
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B? B?
P1+P1'vi+§—-m+ﬂzv +§3" (3 - 70)
32 D2 1 32
a+Biley B +m+-'*’+ 2. (3-1
i pl 2 1 87fp1 2 2 2 8 p2 ( )

Potrebna je jod jedna jednagina da bismo odredili magnetno
polje. Koristiéemo relaciju (2m142) koja pod zadanim uslovima:

8/0t = 8/8y = 8/8z = 0, ¥ = v&,, B = BE, ima oblik:

O(wB)
br

Njeno refenje za obe sredine je:

(5] BI - 'vng. (3 - 72)

Ako sistemu jednagina (3-69) do (3-72) dodamo jos i jednaginu
stanja (2-—115(:) u obliku:

D — D2
Ty pTy’

(83—-173)

a za unutradnju energiju jediniéne mase koristimo oblik

1 p

v=1p’

dobitemo hidromagneine Ranken-Igonioove jednacine. Pomoéu njih

se mogu odrediti parametri plazme kroz koju je prosao udarni front,
ako znamo one ispred fronta.

Posle odredenih transformacija, dobija se relacija:

y+1 pz) (7+1p2 ) B:%( )
SLANRAV -t ——— === =1 3—-74
p2(7-1~ p) P\¥<1p 8 \ p1 ( )

Ako jey = §/3, ondaje (v+1)/(y~1) = 4, pa je desna strana relacije
(3-74) uvek pozitivna. Zbog toga je:

(wgl—)éﬂ (3 —175)

et LT D .

S S SO
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Prema tome, parametar kompresije (X = pa/p;) zadovoljava ne-
Jedna,cmu g
=2 oy (3 —176)
P‘1

Sa poveéanjem magnetnog polja By smanjuje se X. Fiziéki to 2nadi
da magnetno polje smanguje kompresiju.
Jadinu udarnog talasa ovde éemo definisati razlikom brzina, a ne

odnosom pritisaka kao kod fluida:
Y = v —va. (3—1T7)

Razliku brzina kod udarnog talasa u fluidu odredivala je formula (3-

54):
vy — vy = \/(szpl) —I“"—)

Ovde sem gasnog, imamo i magnetni pritisak, pa ée (3-T7a) imati
oblik:

2-n-2)(5-2)
— 9y a3 == -2 B — 3178
_Y Ur— 2 \/(p 2+ 8 P 8 P P2 ( )

Kod udarnog kompresionog talasa je pz > p1, 5to zbog (3-69) ima za
posledicu vy < vy, a to prema. (3-72) znadi:

(3 — 77a)

By > By. | - (3-179)

Prema tome, gustina magnetne energije B2 /87 ée se stalno nago-
milavati iza talasnog fronta, a jafina udarnog talasa ¢ée prema (3-78)
da raste. Zgudnjavanjem plazme (p; > p1) pojalava se magnetno
polje, koje se suprotstavlja deformaciji plazme. Fizi¢ki je jasno da
pojacanje magnetnog polja smanjuje kompresijy, tj. redukuje jadinu
udarnog talasa.

Bezdimenzioni parametar koji u plazmi odgovara Mahovom bro-
ju zove se magnetni Mahov broj (M'):

M=t (3 — 80)

*\/UZ"!"
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gde je v — brzina proticanja plazme, §to u naSem sluéaju odgovara
brzini kojorn se krece udarni front kroz plazmu koja miruje. Brzina a
ie magneto-akustitka brzina i ona je odredena lokalnim vrednostima
brrine zvuénih talasa (u) i brzine Alfvenovih talasa (va). Posto je
udarni talas uvek kompresioni M’ > 0, to éemo zamenjujuéi odgo-
varajuée veli¢ine prema formulama (3-15) i (3-38) dobiti:

M= —— > 1. (3 — 80a)

B2
.1/’7‘%-&-;,;;

Znaéi da se udarni front u plazmi kreée brzinom vecom od magneto-
akusticke tj. vetom od brzine zvuka. Prisustvo magnetnog polja
smanjuje M’ tj. smanjuje kompresiju. Udarni talas i ovde zagreva
plazmu T3 > T, ali se zbog (3-79) deo njegove energije nagomilava
iza talasnog fronta u obliku magnetne energije B3 /8.

3.3.3. Zagrevanje zvezdanih atmosfera

Zagrevanje zvezdanih atmosfera iznad temperaturskog minimu-
ma je problem koji muéi astrofizi¢are vise od pola veka. Jedan od
najozbiljnijih kandidata za mehanizam atmosferskog zagrevanja je
neradijativni fluks u obliku udarnih talasa.

Da bi talasi mogli da zagreju koronu (gornju atmosfern), moraju
postojati uslovi da se oni prenesu iz niZih slojeva brzinom koja je veca
od brzine disipativnih procesa, ili da se proizvode u samoj koroni. Od
fotosfere do korone gustina Sunceve atmosfere (p) opadne za osam
redova veli¢ina, §to dovodi do porasta Alfvenove brzine za oko &etiri
reda veli¢ine (va = 2000 km/s u gornjoj koroni). Promena gustine
pradena je promenom indeksa prelamanja. Tako neki slojevi, zbog
svojih osobina, postaju granice od kojih se talasi reflektuju i vraéaju
ka fotosferi. Na taj natin se u zvezdanoj atmosferi formiraju stojeéi
talasi. To je razlog da u atmosferi zvezde, pored progresivnih, postoje
i stojedi talasi. Samo mali deo progresivnih talasa, koji od fotosfere
krenu naviSe, stignu do korone. Veéina se na nekoj visini reflektuje
i vrada natrag. Najvedéa gustina fluksa koja talasima stiZe do korone
ne prelazi vrednost:

Wa = %pv:za < 10° ergem 457, (3 —81)

|
3
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gde je a = y/u® +v%, u ~ brzina akustickih talasa, vs - brzina Alfven-
ovih talasa. . ' '

U visokoj atmosferi je vs > u, pa magneto-akusticki talasi prela-
ze u Alfvenove. To se deSava zbog znatno brieg opadanja gustine p u
odnosu na magnetno polje. Alfvenovi, kao i ostali MHD-talasi, mogu
da formiraju udarne talase. Veruje se da uprave Alfvenovi udarni
talasi daju najveéi doprinos zagrevanju zvezdanih atmosfera. Sto
taj problem jo# nije detaljno prouden i do kraja reen postoje brojni

razlozi.

Idealna MHD teorija se primenjuje na idealni provodni fluid
(¢ — o0), §to ima za posledicu da je talasni fluks (Fia) konstanta
kretanja dFiyn/dt = 0. U oblasti gde je disipacija znatna, talasi ée
se priguditi (amortizovati) i njihova energija ée preéi u toplotu (bez
obzira da li postoje sudari ili ne). Na taj nacin MHD-talasi prenose
magnetnu energiju na znatna rastojanja i tamo je deponuju u drugom
obliku. Reéalna zvezdana plazma ne zadovoljava uslove idealne MHD-
teorije. Moraju se uzeti u obzir i disipativni i difuzioni efekti. Radi-
jativni gubici i termalno provodenje su glavni fenomeni koje ne obuh- -
vataju idealni MHD-modeli. Zbog toga su takvi modeli pogodniji
(daju bolje rezultate) u oblastima prenosenja energije, nego u oblas-
tima maksimalnog zraéenja, ili gubitka energije na primer zvezdanim
vetrom (spoljna korona). Da bismo se priblizili realnim uslovima,
prave se modeli zasnovani na nelinearnim jednalinama koje sadrZe i
¢lanove kojih u idealnoj MHD-teoriji nema. Glavne teskoée nisu samo
matematicke prirode, veé i nedostatak kriterijuma za procenu rela-
tivne uloge razli¢itih procesa. Posmatratka tehnika nije jo§ dovoljno
usavrdena da bi merenja dala svoj doprinos resavanju ovih problema.
Zbog toga su rezultati jod u domenu grubih procena.

Smatra se da bi za zagrevanje korone, gubitke na zradenje i
Sunéev vetar, bio neophodan ukupan energetski fluks od oko 105% —
108 ergem™?s™!. Medutim, ni ove procene nisu pouzdane zbog ne-
sigurne veliéine ukupne energije Suncevog vetra, kao i velike neho-
mogenosti magnetnog polja u koroni: 1 < |B| < 1000 G (prostorne
nehomogenosti su 10° — 16% km).

I pored svih ogranitenja, MHD-modeli su dragoceni i narogito
pouzdani kad opisuju fenomene koji imaju velike prostorne razmere i
niske frekvencije, a takvi su upravo MHD-talasi u koroni.
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3.4. ELEKTROMAGNETNI TALASI
U KOSMICKOJ PLAZMI

Smaira se da je skoro sva materija u Vasioni u stanju plazme.
Plazma se sastoji od elektrona (e), jona (j), neutralnih atoma (a)
i molekula (m) é&ije su cdgovarajuée koncentracije N, N 5y Nay N
mase M., mj, Ma, My, a naelektrisanja e i Z. Posto je vodonik
najobilniji element u vasionskoj materiji, to éemo kao jone racunati
samo protone (Z = 1). NajvaZnije osobine plazme navedene su u
poglavlju Kosmicke elektrodinamike pod 2.2.1.

Elektromagnetni talas oznatava vremenski promenljivo elektro-
magnetno polje na velikoj udaljenosti od izvora tj. od naelektrisanja
1 struja koje ga stvaraju. U kojoj ée meri plazma izmeniti karakter
elektromagnetnih talasa zavisi od odnosa njihove talasne dusine A,
prema srednjem rastojanju izmedu elektrona i jona (2-96a i 2-97),
koji se naziva Debajev radijus (Ap). Karakteristike plazme dolaze do
. izraZaja samo ako je ispunjen uslov:

A Ap.

Taj uslov je ispunjen za sve radio-talase u atmosferama zvezda, magli-
nama, planetskim jonosferama itd. Medutim, za opti¢ki deo spektra
i jo§ krade elektromagnetne talase gornji uslov nije ispunjen. Iz toga
mozZemo zakljuliti da osobine plazme uti¢u uglavnom na prostiranje
radio-talasa u kosmidkim uslovima. .:

Za elektromagnetne talase neéemo koristiti MHD-aproksimaciju,
jer ona nije primenjiva za visokofrekventne fenomene (uslov 2-121).
Ovde koristimo Maksvel-Lorencovu teoriju, koju je veliki broj autora
modifikovao i dopunjavao za sluéaj elektroprovodne sredine, kakva, je
kosmiEka plazma. Prostiranje elektromagnetnih talasa u homogenim
sredinama odredeno je Maksvelovim diferencijalnim jednadinama, ele-
ktromagnetnog polja, koje u elektrodinamici imaju istu ulogu kao
diferencijalne jednaéine kretanja u mehanici. One definizu elektro-

magnetno polje u svakoj taki prostora pomoéu makroparametara
sredine.

Za nehomogenu i provodnu sredinu, kakva je plazma, Maksvélova, .

teorija je pretrpels vise dopuna i modifikacija.

L - e i : . » e e e e i e e e e e e i LT
= : et e
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IzloZiéemo osnovne karakteristike prostiranja elektromagnetnih
talasa u nehomogenoj plazmi. Prvo bez sudara medu Zesticama
i bez magnetnog polja, a zatim uz uedée sudara i pod dejstvom
uvek prisutnog magnetnog polja, tj. u uslovima koji su najblizi re-
alnoj kosmickoj plazmi. Pri tome éemo koristiti tzv. hamiltonovsku
metodu. Po njoj se prelaz od klasi¢ne na kvantnu elektrodinamiku
vréi na isti naéin kao prelaz od klasiéne {(njutnovske) mehanike na
nerelativisti¢ku kvantnu mehaniku. '

3.4.1. Elektromagnetni talasi
u nehomogenoj plazmi
(bez magnetnog polja i bez sudara)

Kod prostiranja elektromagnetnih talasa u razli¢itim sredinama,
jedan od osnovnih parametara je indeks prelamanja (n), jer on odre-
duje brzinu prostiranja talasa. Samo je u vakuumu:

c _
n=1, paje zbog v=— v=c (3—82)

Elektromagnetni talasi se prostiru konstantnom brzinom, koja je jed-
naka brzini svetlosti. Medutim, u drugim sredinama n = f(e, )}, pa
je za odredivanje brzine prostiranja talasa neophodno pOZI.la.V&ti ove
parametre: dielekiriénu konstantu (£) i magnetnu permeabilnost (p).
Oni su u homogenim sredinama konstante. .

Prostiranje elektromagnetnih talasa u homogenoj neprovodno]
sredini (dielektriku) prema (3-82) odredeno je samo indeksom prela-
marnja: B

v== n= e p~1 e=const; n=+E  (3-82a)

I

Ako je sredina homogena, ali provodna {elektriéne provodljivosi.:i o),
onda se talasi u takvoj sredini apsorbuju, tj. deo uredene energije ta-

" lasa prelazi u neuredenu energiju ~ toplotu. Prostiranje elektromag-

netnih talasa odredenc je indeksom prelamanja (n), ali i koeficijentom
apsorpcije (k):

(3 —83)
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g=-const, p=1
o = const

k= k(e,0).

U nechomogenim provodnim sredinama veli¢ine € 1 o vife nisu
konstante. One postaju funkeije koordinata (z, y, 2) i talasne duzine
(A), odnosno frekvencije (w). Ovakve se sredine nazivaju disperzione.
U njima je:

e =¢e(a,y,7,w) o=0(z,y,2w) (3 —83a)
pa se za prostiranje elektromagnetnih talasa dobijaju vrlo kompliko-
vane jednafine. Da bi se problem uéinio jednostavnijim, svodimo
ga na jednodimenzioni, koristedi prostiranje samo u jednom pravecu.
Tako umesto sfernog dobijamo revan talas, kod koga vektori elek-
triénog i magnetnog polja postaju funkcije samo jedne koordinate i
vremenas:

B= Bzt B=B1). (3 — 83b)

Dalje uproséenje predstavlja monohromatski telas, koji se harmonijski
- menja sa vremenom na jednoj tzv. kruZnoj frekvenciji w = 2x f:
E = E, coswt. (3—-84)
Da bismo nali indeks prelamanja (n) i brzinu talasa (v) treba odrediti
nepoznatu funkciju ¢ = e(z,w).

U plazmi elektronske koncentracije N, naelektrisanja elektrona

e i mase m, delyje sila: F = eﬁ, koja za ravan monohromatski talas
(3-83b) i (3~84) postaje:

Im"” £ eE = eﬁo cos wt.

Pod dejstvom te sile elektroni vrie prinudno prosto periodi¢no kre-
tanje, &ija jednadina ima oblik:

@i F e
— = — = —FE,coswt,
dd m m
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Integracijom gornjé jednagine nalazimo brzinu elektrona:

PE! \"
o e

—
D =

—
B, sinwt + 7,

nw

gde je ¥, — poéetna brzina, koja moZe po pretpostavci da bude nula,

pa imamo: .
e = .
E,sinwt.

—
o=

; . mw
Joni i elektroni pri kretanju obrazuju konvektivnu struju, ¢ija je
gustina:

P
N Z B, sinwt. (3 — 85)

€

Jkonv = Nev = Ne Eysinwt =

mw

Ova struja je prosto periodiéna i kasni za poljem fazno za 90°, sto
znadi da je induktivnog karaktera. Pored konvektivne struje (Fxonv)
koja je uslovljena prisustvom elektrona, u prostoru gde vlada promen-
ljivo elektriéno polje postoji i struja pomeraja, ¢ija je gustina:

. )3 s

jpomer - E:o—a—t_ p— T“EOWEO sinwt. (3 - 86)
Ova struja prednjaéi pred poljem za 90° i u protivfazi je sa konvek-
tivnom strujom. Ukupna gustina struje data je zbirom gustine struje
pomeraja (3-86) i konvektivne struje (3-85):

-2 Bﬁf - Ne?\ o .
Jot = €05 4 Netl = ~w (z-:o - wzm) E,sinwt,

Ne?

ggmnw?

j‘tot - m&:ow (1 - ) Eo Sin wt, (3 - 87)
Ako ovaj izraz uporedimo sa izrazom za gustinu struje pomer-

aja (3-86) vidimo da se prisustvo slobodnih elektrona ogleda samo

u promeni dielektri¢ne konstante (g,). To znadi da se plazma bez

" magnetnog polja (B = 0) i bez sudara (v = 0) moze tretirati kao

nehomogena neprovodna, sredina, &ija je dielektri¢na konstanta:

areo(l— N ) (3 — 88)
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Naelektrisanje e se nalazl pod znakom kvadrata, §to pokazuje da
pozitivna i negativna naelektrisanja isto utiéu na dielektriénu kon-
stantu. Medutim, utica] mase éestice (m) obrnuto je srazmeran ¢,
Bto pokazuje da elekironi imaju najveéi uticaj na prostiranje elek-
tromagneinih talasa w plazmi. Ako formulu (3-88) podelimo sa ¢,
dobijamo relativou dielektriénu konstantu:

Erel = f;« =1— 4;‘[:; jz, (3 — 89)

a indeks prelamanja je:

2 w) '
7 msreiml—;‘%, (3 —90)
gde je:

wk= 4erz - piazmena.frekvex_a;c‘ija,l S (8- 90.a)

€= .

4
Brzina talasa je: . _ .
v=o— | (3-91) -

Kako je indeks prelamanja u plazmi definisan formulom (3-90), to je
brzina:

C

Mﬁ, n=n(w); v=7uv(w).
P Y .
o2

MozZemo da zakljuéimo sledede:

v =

(3 —91a)

1) Plazma je disperziona sredina. Disperziona relacija ima oblik:

2 25\
k?;%mi’_(1mw—£),. (3 — 92)
ili

(3 — 92a)

Talasi u kosmiékoj plazmi 263'7

2) Relativna dielektriéna konstanta plazme uvek je manja od je-
dinice, moze da bude nula (ako je w = w,), pa i negativan broj
 (ako je w < w,).

Prema relacijama (3-89) i (3-91a) brzina prostiranja elektro-
magnetnog talasa u plazmi odredena je odnosom frekvencije talasa
(w) prema plazmenoj frekvenciji (w,), odnosno prema koncentraciji
elektrona u plazmi (N), tako da je u sluaju vrlo razredene plazme
(meduzvezdana materija N ~ 1 cm™3):

w > Woy Erel > 0, R 1, ' (3 b 93)

brzina prostiranja talasa: _
v R e, (3—-94)

kao da se talasi prostiru kroz vakuum. Ovaj zakljucak je od velikog
znadaja za astrofiziku.
Ali ako je:
w=w,, Eei=10, n=0, (3 —95)

onda nastupa totalna refleksija elektromagnetnih talasa u plazmi.
Upadni elektromagnetni talas pobuduje plazmu na oscilovanje. En-
ergija elektromagnetnog talasa prelazi u kretanje elektrona. Fazna
brzina monohromatskog talasa je beskonaéna:

Vfaz < = 0O, (3 - 95(1)
n
& grupna brzina nula:
2
ugrm?mc-nmo. (3 —95b)
I najzad, za sluaj vrlo niskih frekvencija:
W< W, el <0, A = \fErel = N — X, (3 —96)

Dielektri¢na konstanta {¢) postaje negativan broj, a indeks prela-
manja kompleksna veli¢ina. Frekvencija w na kojoj €re menja znak’
zove se kritiéna frekvencija.
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Lorencova polarizaciona popravka

U dosadasnjem izlaganju nismo vodili raéuna o prisustvu okoinih
naetektrisanja. Zbog njih na posmatrani elektron ne delu_;e samo polje
elektromagnetnog talasa:

E = EO coswt,
nego deluje i jedno dopunsko elektri¢no polje. Prema tome u plazmi

efektivno elektriéno polje: Eeg # E nego se uvodi jos jedan cIa,n "‘”P
koji se naziva Lorencova polarizaciona popravka, pa je:

4r | |
™ P, (3 — 97)

B =E+ —
‘eﬂ' +3

gde je P- polarizacija, definisana relacijom:

= E£—1 =
ok yy E, | - (3 - 98)
zbog;
—t ik, e £ - 1 L
el = E+4nrP, a= yy (3 — 98a)

3.4.2. Uticaj sudara na prostiranje
elektromagnetnih talasa u plazmi

Oscilovanje elektrona, izazvano promenljivim elektromagnetnim
poljem, amortizuje se procesima sudara, koji energiju talasa prevode
u toplotu. Na taj nalin se deo uredene energije elektromagnetnih
talasa, pod dejstvom sudara, apsorbuje u plazmi. Velidina apsorpcije
odredena je promenom impulse mdZ/dt koji elekiron preda éestici sa
kojom se sudara. Ako sa v oznadimo broi sudara u jednoj sekundi
(koliziona frekvencija) onda je ukupna promena impulsa:

L%
R
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U tom sluéaju, jednaina kretanja elektrona ima oblik:

f“.:f"\i . d7 :
mé?— = eF —mye. (3 —99)

dt dt
Kako je elektri¢no polje periodiéna funkcija vremena, to je:
E = E, coswt, (3 — 9%a)
odnosno: oL
' E = E,e™?, (3 — 99b)
a njegov izvod po vremenu:
%-?- = iwE.
Zbog toga (3-99) moremo napisati kao:
d*z dz
m"&}? = eE coswt — my— e
odnosno:
&z + v dm ¢ E cos wi,
dt? a  m
odakle je: . .
gz 9E _ mlocoswt 5B (3 — 100)
d w4+ v w -+ v

(konstanta integracije je nula).
Ukupna gustina struje u plazmi je:

. . 8P
Jtot = Jkonv +]pom =olE + "5; = NG'U,

gde je prema (3-98):
£=1_

4r

Zamenom u prethodnoj relaciji dobija se:
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8to posle diferenciranja po vremenu i zamene dz/dt izrazom (3-100)
daje:

e = e—1
em(zw—}—v) (a+zw 47 )E

MnoZenjem leve strane sa (iw ~ ¥)/(iw — v) dobijameo:

et N v LW . e—1
- w2+v2mzw2+y2 =0 4w yp
odnosno:
. e~—1 e*Nv e2N
T+ = x Y 735 PR
. mw? + v2) wm(wz RIS (3 ~101)

‘ Razdvajajuéi realni i imaginarni deo relacije (3-101) dobijamo
izraze za elektriénu provodljivost (o) i dielekfriénu konstanty (e):

a'm e?Ny :
= m(@? 12 | (3—102)
R (3103
- mw?+v?) )

Ako izraz (3-103), koji odreduje dielektriénu konstantu u plazmi kada
su uzeti u obzir sudari, uporedimo sa izrazom (3-89), koji je dobijen
pri zanemarivanju sudara, zakljuéiéemo da sudari menjaju parametre
plazme samo kod niskofrekventnih talasa u gustoj plazmi.

Ako je v? > w?, onda ée (3-102) i (3-~103) biti:

amezN 6N1h4’n’ezN
—, em1-T20 (3—104)
Ali ako je v* < w?, onda (3-102) i (3-103) postaju:
o 2Ny N dwe: N
N emlo T (3 — 105)

Kao 8to vidimo iz relacije (3-105), postoje situacije kada se uticaj
sudara u plazmi mo¥e zanemariti, kao da je v = 0. Medutim, u

{
i
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mnogim sluéajevima, kao $to je (3-104), sudari menjaju formule za
elektriénu provodljivost (o) i za dielektriénu konstantu (). Zbog toga
treba bolje poznavati velid¢inu kolizione frekvencije v.

Kada smo definisali v, nismo precizirali koje sudare razmatramo,
niti koji mikroparametri sredine odreduju frekvenciju tih sudara. Pos-
to smo istakli da su za prostiranje elektromagnetnih talasa u plazmi
najvazniji elektroni, to éemo prouéiti one sudare koji odreduju pona-
sanje elektrona u plazmi. To su sudari elektrona sa molekulima, i
elektrona sa pozitivnim jonima.

Sudari elektrona sa molekulima

Ovakvi sudari su efikasni na onim nebeskim telima gde nisu

' suviSe visoke temperature, tako da jo§ ima neutralnih molekula u

plazmi. Takav je sluéaj u atmosferama zvezda klase K i M.
Ako molekul predstavimo ¢vrstom sferom efektivnog radijusa a,
onda je popreéni presek za sudar elektrona sa molekulom:

gm = a_27r.
Frekvencija sudara (koliziona frekvencija) elektrona sa molekulom
odredena je popretnim presekom za takav sudar ¢, brzinom elek-
trona 7 i koncentracijom molekula Np,:
(3 — 106)

Vern = qmBNm = a* 7T N .
Ako primenimo formulu za srednju aritmeti¢ku brzinu elektrona:

_ 8kT
v =4/ —,
wm

dobié¢emo kolizionu frekvenciju:

Vom = const + Nm VT, (3 — 107)
koja zavisi samo od koncentracije molekula (Ny,) 1 temperature plaz-
me. Posto temperatura (iz navedenih razloga) mora biti relativno
niska, to koncentracija molekula mora biti znatna, inace se ovi sudari
mogu zanemariti.
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Sudari elektrona sa jonima

B} kOvt1 sudari su efikasni u sredinama gde je N; > N, tj. u pla,zzm
Soke temperature sa znatnim stepenom jonizacije z = N;/N.
Koliziona frekvencija tih sudara je: ' = N/ m.

vej = ¢;ONj, (3 ~ 108)

gde je
9i — popretni presek sudara elektron-jon,

1 T o= \/VSkT/ mm - s'rednja aritmeticka brzina elektrona, ako na
plazmu mozemo primeniti zakone idealnog gasa, a, ,
N; - koncentracija jona. ,

Popreéni presek (g;)} odreden i
therford) formulorn: (¢7) odreden je poznatom Raderfordovom (Ru-

q;(8) = i- (—ei)z . i , (3~ 1.09)

mv? ) sin g
ili:
2 2,24
gi(w)=2r [ =} pmvy
i(v) (mvz’)h‘ (1+ = ) (3 — 109a)
gde je: -

v — brzina elektrona,
# — najmanji ugao rasejavanja,
P — parametar sudara.
moraJts):a dﬁ},‘ %c; pretpostavci, jedanput pozitivan, inage se ispred e
o 1 ti 2%, Parametar sudara (p) ovde je Debajev radijus (Ap)
It za slucaj Te = Ty (2-97) iznosi: R

[ kT /
Ap =) ——— v T
b 8re?N 4,9 N’

a za sluéaj Te > Tj (2-97a):

[ kT /
Ap =4/ — T
D 4WE?N ~6,9 TV_"
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Analiziraéemo slucaj kada je srednja kineticka energija elektrona
3 kT uporediya sa srednjom energijom kulonovske interakcije (e? /r ~
2 N1/3) tj. za plazmu koristimo jednagine kineticke teorije gasova. U
tom sluaju, u relaciju (3-108) zamenimo izraze za ¢; (3-109a), za ©
i za Ap, pa dobijamo:

4,9N; T
Vej = T3/2] ].Il (2203}”{?‘:{) . (3 - 110)
J

Pretpostavili smo da nema negativnih jona, tj. da je N = N;.
Poito u nekim sredinama preovladuju sudari elektron-molekul, a
u drugim elektron-jon, opéta formula za efektivau kolizionu frekven-
ciju je: ‘
Vef = Vem -+ Vej- (8 ~111)
Ovde moramo da istaknemo ogranienja za primenu izvedenih relacija
(3-107) i (3-110). U oba slutaja smo primenjivali kineti¢ku teoriju
gasova na plazmu. Njena primena je, medutim, ograniéena uslovom
da vreme izmedu sudara (A7) tj. vreme relaksacije, bude mnogo
manje od periode kojom osciluje vremenski promenljivo elektromag-

netno polje:
2

Ar < 2 - (3-112)
w

1
Ce f
Na taj naéin se sudari u sudtini defavaju u konstantnom spoljaénjem
polju. Za sudare elektron-molekul uslov (3-112) je ispunjen za radio-
talase, jer je:

a 107%m

AT R = = e = 107 %,
7 107em/s i
F=10%Hz; A7=10""s < 107%.

Ovakvim rezonovanjem utvrdili smo primenljivost formule (3-
107) za radio-talase, ali moZda ne bismo bili sigurni za viSe frekven-
cije. Zato se treba setiti da je (A1 =g/ 4o zbog velike elektrifne
provodljivosti plazme, vreme relaksacije izuzetno malo. To nam daje
pravo da obe formule (3-107) i (3-110) primenjujemo i na optitki i
na radio-frekventni deo spektra.
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Sto se tide sudara elektron-elektron, oni imaju popreéni pre-

sek istog reda veli¢ine kao i elektron-jednom pogzitivan jon, pa im
je koliziona frekvencija priblizno ista: Vge R Vej. B

3.4.3. Disperziona relacija i apsorpcija
elektromagnetnih talasa u plazmi

Diferencijalna jednagina oblika:

(3 - 113)

opisuje elektromagnetni talas 1 vakuumu (e=1,u= 1) ili dielektriku
(¢ = const, g 2 1), jer se i elektriéno i magnetno polje ponasaju na
isti nacin u prostoru i vremenu. Ona za ravan elektromagnetni talas
postaje:

E en O°F '

57 " aar =0 (3-14
odnosno:

OE 1 0°E

_.__azz — ;Emat2 = 0, (3 —_ 114&)

gde je v = ¢/, /Efx ~ brzina prostiranja talasa u nekoj sredini.

U plazmi koja je dijamagnetna sredina (2-12) moZemo za mag-
netnu permeabilnost staviti 4 = 1, pa ée brzina talasa zavisit; samo
od dielektri¢ne konstante, odnosno indeksa prelamanja:

c

N

Poito je plazma. sredina znatne elektriéne provodljivosti (o 0) ta-

lasna jednadina (3-114) ima jos jedan €lan i moze da se napige u
obliku:

T =

(3 — 115)

Sio

PE ¢ OE 4ro 0F —0
922 % o2 ¢z ot

Clan sa 6E/3t predstavlija apsorpciju talasa u plazmi. Velika je
pogodnost ove teorije 3to se talasna jednatina (3-116) moze napisati

(3-116) -
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u obliku (3~114) pod uslovom da je dielektri¢na konstanta komplek-

sna funkcija (¢'). Na taj nafin i sve relacije za neprovodnu sredinu
yaze u plazmi ako umesto & stavimo £'. To je lako pokazati.
Prema QOjlerovom obrascu (3-7) je:

o o* 2 .
e T g | (
7Zbog toga dva poslednja ¢lana jednatine (3-116) postaju: -
: 2 'R ‘
€ oz 4mo. o wWE _4wo _ £ 3117
2" E- WWE T2 (E w 2 o2’ ( @)
gde je
g =g~ %Egé ~  kompleksna dielektriéna konstanta (3~ 118)
w

Ako zamenimo rezultat (3-117a) u (3-116) dobiéemo:

2 7 2R
OFE _£OE_ (3 ~ 119)
9z* & ot

To je jednadina formalno identiéna sa (3-114) za p = 1, samo ito
je umesto € ovde &'. Zbog toga ée se promeniti i sve ostale fo?mu.l'e.
Svuda umesto € treba staviti (3-118). Tako ée izraz za polarizaciju
talasa (3-98) sada imati oblik:

£-1lg (3 - 119a)
4

P

gde je &' = g — 224, N
Ako iskoristimo (3-115) i (3-118) dobiéemo da Je‘mde%{s prela-
manja takode kompleksan i moZe se prikazati na sledeéi nadin:

2 dro .

n =s’=s—m;~mzm(n—xi)2, (3 —120)

gde sun 1 x realne veli¢ine koje definidu refrakeiju i apsorpciju ei‘ektro—
magnetnih talasa. Prva se zove indeks prelamanja (n), a druga indeks
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apsorpcije (x). Koeficijent apsorpcije po jedinici duZine predenog

puta (@) (v: 1-15¢) sa indeksom apsorpcije povezuje formula:-

D

a=—X. (3_;—"121)

Ocigledno je da « zavisi od frekvencije, ali to neéemo eksplicitno pisati
kao «,. Isto vaziiza y, €1 n.

Na duzZini 6 = 1/« energija elektromagnetnih talasa, koja jé
definisana intenzitetorn Pointingovog vektora:
|P| = —IE x B]
4x

opadne za e puta. Ta se veli¢ina naziva dubinom skin-sloja.

Da bismo nasli veli¢ine n, y i « izjednaéiéemo realne i imaginarne
delove relacije (3-120): '

4
. &:rznz—xz,_m:wggw2nx, (3 - 122)
odakle, koristeéi (3-121) dobijamo:
i 2
z—-——zﬂo‘-m, a:izrm--a—, TL:"“"“"‘—WO-. (3_'123)
w n c n wy

Zamenjujuéi X u (8-122) dobijamo bikvadratnu jednadinu:

2.2
4 g 4nto®
n —E&n ——~——7-m0,
[#3)

¢ija su reenja:

a=2ay/(D) + 22 -
n?, 2i\/ 5) (3 — 124)
Veli¢ina pod korenom je uvek pozitivna. Da bi indeks prelamanja bio
realan, uzima se samo refenje sa znakom plus, jer je vrednost korena
veca od £/2. To je u kosmitkoj plazmi uvek obezbedeno, zbog velike
elektrine provodljivosti. Posledica je:

(3 — 125)

o s s i, O U SO 5 R
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Ocigledno je préma (3-123):

Q= A oW, (3 — 126)
sto pokazuje da ée apsorpcija talasa biti veda na viSoj fre'lfvenciji ipri
veéoj provodljivosti plazme (znagaj IC i radm—astror%omue). .

Kako smo pokazali (3-119) za elektromagnetni talas u plazmi
jednagina talasa ima oblik:

2 -
AE+ 2 d(w)E =0. (3 —127)
¢
Njeno resenje u eksponencijalnoj formi je:
B = B,eiwt=F), (3 - 128)

Zamenom (3-128) u gornju talasnu jednaginu dobijamo disperzi-
onu relacyyu:

2
. 3 129
B = “gé”gl (w): ( )
gde je k' — kompleksni talasni broj.
Talasni vektor moZemo napisati kao:
k
[ A
k' =k =
odnosno: .
B = 2 (n— xi)=. (3 — 130)
c k
7.2 ravan monohromatski talas (3-128) postaje:
E = E,e™¥x%. gi(wt=gns), (3 ~ 130a)

gde vidimo kako x u eksponentu izaziva slabljen.je talasa. Zamenom
(3-121) u (3-123) dobiéemo za (3-130a) slededi izraz:

B B 3e clomtns) 2 Bomer ozl 3ota08)
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koji za slutaj o m 0 in v 1, zbog (3-130) postaje:

E = E,eilwi-ka), (3 — 130¢c)
_ Ov’de,. takode, vidimo da se elektri¢éna provodljivost plazme, zbog
ko_.je dolazi do aPsorpcije elektromagnetnih talasa, matematicki iska.
z;lje f_orm;lama 1stog oblika, kao da je sredina, neprovodna, samo se za
slu€aj o # 0 umesto realnog uvodi kompleksni talasni bro’ iti
~128 i 3-130c¢). ' J (aporedit
Fazna brzina talasa je:

@€
=T o | (3 -131)
a grupna;

dw
dk’

Ty = (3 ~132)
) Elektromagnetni talasi su visoko disperzivni. Sto se tice apsorp-
cije talasa, ona se u nehomogenoj plazmi menja duz celog puta. Zbog

toga se apsorpcija rafuna na celom putu pomoéu (3-123) 1 (3- i
e p - odu ( )1(3-102) i

8

2 8
Aw‘/ads..-zéwe m_]_v_ff.fm_._];ds,

2 2
s mCD w +Vef 7

gde je a - koeficijent apsorpcije na jedinici duzine puta.
] Ra,zlik};tju se dve vrste apsorpcije talasa. Apsorpcija koja se
’c’iesa\_r.a na 1331:0111 x.liv?u na kome' su velike promene € i n naziva se
devijativna”. Nju éemo oznaditi sa Adev, a ratuna se po formuli

(3-133):
4:71"82 f NVef

me w? 4 ng
¢

Adev = . }-ds_
n

Ona moze biti izuzetno velika u oblasti gde n — 0. Elektromagnetni
talas i¢ezava. ' ' ;

(3 - 133)

:ﬁf;
o
E
|
|
.
|
g

!:
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Sasvim je druga situacija u oblasti vrlo malih promena ¢ i n.

Indeks prelamania se ne menja. Takva apsorpcija se naziva “nedevi-
jativna”, oznatava Apgev i 12 pretpostavku n & 1, raduna po formuli:

/ ine? [ N Vet
/ = ds. 3—-134
,»! Andev e / w2 + Vezf ( )
i 0
Akof je talasna frekvencija w > vet, onda ée biti:
. -, .
Angen 225 [ 2ty (3 - 134a)
me w

0

Ovu situaciju mofemo da analiziramo na slededi nadin:

(3 — 134b)

dAndev Nuves
e 2 COMSE - 5
] )

a) dAndev/ds < N, jer svaki elektron prima deo energije elektro-
magnetnog talasa i oscilujuéi pretvara je u toplotu.

b) dAndev/ds  vet, jer se pretvaranje uredene energije u neuredenu
vréi utoliko brze 8to je veéi broj sudarau 1 s.

¢) dAgdev/ds o w™2, apsorpcija je najmanja na kradim talasima.
Ovaj zakljudak je od velikog znadaja za radio-astronomiju.

Astrofizi¢ar nije u moguénosti da uti¢e na apsorpciju elektromag-
netnih talasa menjajuéi N odnosno ver u kosmickoj plazmi. Utoliko
je vaZnije da zna ulogu frekvencije talasa (w) na veli¢inu refrakcije
(n) i apsorpcije (@), jer tada moZe taénije da interpretira primljeni
spektar, a takode i da se opredeli za one frekventne opsege u kojima
otekuje najvide informacija. Zbog toga ¢emo da rezimiramo ono §to
smo izlozili 1 da pokazemo kako odnos frekvencije talasa (w) prema
plazmenoj {w,) i kolizionoj (ver) frekvenciji utiée na velic¢inu refrak-
cije, odnosno apsorpcije u plazmi.

DwDw g erlinzl;x—0
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Kosmicka plazma se ponasa kao neprovodna sredina izuzetno

male (zanemarljive) apsorpcije i praktiéno bez ikakve refrakcije. To
je oblast visokih frekvencija (opticki spektar).

2) W= Wy Ve <we; exBn?=0
Ova interesantna situacija se naziva totalna refleksija talasa u
plazmi. U oblasti totalne refleksije talasi se zaustavljaju, paili vrada-

ju natrag ili iS¢ezavaju (zavisno od velicine o).

3) w K Wo; Vet < Wy £ < O n' =n—xi; ¥ = 2r0/wn

Toj oblasti pripadaju radio-talasi. Za njih je plazma visoko dis-

perzivna sredina &ija apsorpcija zavisi i od provodljivosti () 1 od
indeksa prelamanja (n) i od frekvencije (w). U zavisnosti od promene
parametara na putu elektromagnetnog talasa, oblast velike refrakcije
ne mora da se poklapa sa oblaéu velike apsorpcije. To smo pokazali
formulama (3-133) i (3-134b).

Zbog preglednosti pokugali smo da sistematizujemo dve vazne
osobine prostiranja elektromagnetnih talasa; refrakeiju i apsorpeiju.
U tom cilju smo naroéito istakli ulogu frekvencije (w). Skreéemo
paZnju itaocu da su dobijene formule primenjive samo u domenu
vazenja koriséenih aproksimacija. Ako se o tome ne vod; ratuna neki
rezultati mogu prividno izgledati nesaglasni.

3.4.4. Elektroi’nagnetni talasi
u nehomogenoj plazmi
uz ucedce sudara i magnetnog polja

U dosadasnjem razmatranju prostiranja elektromagnetnih talasa
koriiéena je elementarna teorija. Ako se uzme u obazir } spoljasnje
magnetno polje B,, plazma male i srednje gustine (kakva je uglavnom
kosmicka plazma) postaje izrazito anizotropna. U takvoj sredini
ulogu ¢ i ¢ preuzimaju dielekiriéni tenzor Eik 1 tenzor provodljivosti
ik, a njihova veza je-data kompleksnim tenzorom:

dro

!
Eik = Eik ~

i. (3 —135)

|
.
}
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Prosﬁranj_e elektromagnetnih talasa u takvo) sredini, uz uéeé(.’:e
sudara i pri R;oizvoljnom uglu 6 u odnosm} na pravac magnei.:nog 1’)0133.
ﬁo, opisuje se glomaznim 1 komplikovanim for.mula.ma, I_{f)je ne;em_o
ni navoditi.)) Ovde éemo analizirati disperzmnu' relaca_]u.samo 78,
specijalne slutajeve. Pre toga Zelimo da naglasimo da je veoma
vaZan odnos talasne frekvencije w prema intenzitetu magnfatnog polja
B,. Uticaj magnetnog polja se maknifest.uje p.reko tzv. ciklotronske
frekvencije (2-9) koja za elektrone i jone iznosi:

we = 14Be 4 26 1078, (3 — 136)
meC :
odnosno:
.= 4B _ 176107 B, (3 - 136a)
T mje mj

gde sum, 1 m; masa elektronai masa jona. Ako je talasna frekvencija:
w > Q.

to znadéi da se uticaj jona moZe zanemariti, a akcf j.e w >>-w\c ond?.' je
uloga magnetnog polja beznadajna. Ovde treba biti obazriv, narocito
azmatraju radio-talasi.
kadaféesznéevoj lgoroni', gde magnetno polje dostiZe oko §OOO G, vrei~
nosti ciklotronskih frekvencija za elektrone i jone su _vel%kfa we ~ 10™
i Q. ~ 108 respektivno. Ocigledno je da u takvoj is_redm} magr}e.t_n(?
polje ima znagajan uticaj na prostiranje talasa.. Ali se njegov uticaj
ne moze zanemariti ni ako je ono slabog intenziteta, medutim, tf:xda
' azloga. )
Zboglsi;:izgj; pozgnato da magnetno polje”obrée ravan pol:—,'_trizacge
elektromagnetnih talasa (Faredejeva rotacija, 1?44). Efekat je naro-
gito izraZen kod radio-talasa, jer je ugaoc za kojt se obrne ravan po-
larizacije odreden formulom:

qQ n 236107 (3 - 137)

L
/ NB,cos@dl radijana,
b

1) Zainteresovanog ¢itaoca upuéujemo na odliénu monografiju: Gin-
zburg (1960).

-
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gde je f — frekvencija talasa, N ~ koncentraczja elektrona, a 8 — ugao

izmedu pravca magnetnog polja B,i pravca vizure. Zbog velikih ras-

tojanja L, i male vrednosti B, dovode do znatnog efekta obrtanja

polarizacione ravni. Takav primer imamo kod meduzvezdane mater-

ije, gde je magnetno polje vrlo slabo:
107° < B, <107,
pa je zbog toga 1 ciklotronska frekvencij_a mala:
10 < w, < 100,

a koncentracija elektrona ne prelazi N = 1. U takvoj sredini ne bismo
otekivali nikakav znagajniji efekat magnetnog polja. Medutim, Fa-
radejeva rotacija je znatna i vrlo vagna kod kosmickog radio-zradenja.

Zbog svega izloZenog, jasno je da se uloga magnetnog polja
kosmickoj plazmi naroéito mamfestuge kod radio-talasa, a u ostalim
domenima_ako je palje znatne jacéine,

Transverzalna i Holova provodljivost _

Ovde éemo obratiti veéu paznju na sudare medu Zesticama i
ulogu magnetnog polja u anizotropiji plazme. U relativno slabo j joni-
zovanoj plazmi, kakve su atmosfere zvezda poznih spektralnih klasa,
znatajni su sudari elektrona sa molekulima &ija je frekvencija ven,
a takode i sudari j jona sa molekulima vj,. U takvim atmosferama,

zbog prisustva magnetnog polja B i kretanja plazme, Omov zakon
ima, obhk

—

- B .
j": fEif'{_J,LEJ,'}—aHEXEI (3““"138)

gde je prema (2-108) indukovano elektriéno polje:

-—o

E'=FE 4 - x B.

IE

eI N

Vidimo da zbog magnetnog polja nastaje anizotropija provode-
nja. Javljaju se komponente struje koje su normalne i na elektriéno i
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na magnetno polje. Komponente elektricne provodl_]wostl (o ioL),
kao i velitinag, odredene su elektronskom i jonskom komponentom.

Tako imamo prema (3-104):
e*N e’ N
Melem  MijVes

Uli ﬂUﬁ—{—O’ﬁ = (3—139)

7bog m; > m., provodljivost u praveu polja se svodi samo na elek-
tronsku, koja se ne razlikuje od (3-104):

2 :
oy = of = S (3 — 140)
I I Melem ’
pa je paralelna komponenta struje:
-t e i =y _

data uobidajenom formulom za Omov zakon (2-109) kada se o ani-
zotropiji polja ne mora da vodi racuna.
Provodljivost normalna na polje je:

. 4 .

a (3 - 141)
me(w? +v2,)  mi(Q%+vi,)

oL =05 to) =

Ox;a posfoji ako je we/vem > 1, pa je transverzalna komponenta
struje:
g _ ]LHUJ_E“L (3 —-142)
Velidine w, i €2 su deﬁmsa,ne ranije (3-136 1 3—136&)
I najzad, u relaciji {3-138) postoji ¢lan o 5 B «E', koji predstavlja
Holovu (Hall) struju (7). Ona nastaje kao rezultat drifta el.ektrona
i jona normalno na magnetno, ali i na elektriéno polje. Veli€ina:

oy = of — 0} (3~ 143) -
naziva se Holova provedljivest i definisana je formulama:
' 2N oy We
O’:{?I - 632 wcz - |§w2 . , (3_144)
me(wc + Vem) 1+ L—:; Yem
7
O"j . 82NQC - U'” . Qc (3 N 145)
- - 2 s
H m;(22 + U?m 14 %n: Vim ,
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Ako je plazma potpuno jonizovana, onda nema sudara sa moleku-
lima, pa su sve kolizione frekvencije: ve,, = Vim = Vej (Voo ™ Vej).
Velitine ovih kolizionih frekvencija, kao i potrebna objadnjenja, data
suu 3.4.2.

Ako uvedemo p = N(m.+m;), onda zbog gornjih relacija Omov
zakon ima oblik:

-

! .
j=0 E+%('§XB)~—- %(} x B) ZJIEEJEA_JLE_L_GH%IX B,
(3 —~ 146)

odnosno: Ve L .
J=ay+jL—Ju=GE"
Veligine & 1 E* su tenzor provodljivosti i efektivno elektriéno polje.
Holov ¢lan smanjuje gustinu Faradejeve struje. Za detalje v. zadatak

3.9 na kraju poglavlja. o

Disperziona relacija

Teoriju prostiranja elektromagnetnih talasa u jonizovanoj sre-
dini sa magnetnim poljem prvi su dali nezavisno jedan od drugog
Eplton (Appleton, 1925) i Hartri (Hartree, 1929/30). Ona je nazvana
magneto-jonska teorija i koridéena je za prostiranje radio-talasa preko
Jonosfere. Disperzionu relaciju je neito modifikovao Retklif (Ratcliffe,
1959) pomoéu bezdimenzionih parametara i to je oblik koji se i danas
koristi: ‘

. X
d=n-ix) =1~ . , (3 —148)
1-X—iZ-§Y2 | \/ 1y3 v
1-XT3i% T=x—izy? 10
gde je:
2 4 2N .
X = EJ—;— w? = e —  plazmena frekvencija
w m -
B
e We = “Zo ciklotronska frekvencija
w me
B,
"Yme—Ii wLmE-—cosﬁ-_wccose
w me

(3-147)

S L . S - e - . . gy g
£ e an e e it s — e

Talcisi u kosmickoj plazmi | 981

S W eB, . )
YT:——'I—‘ wr = ——sinf = w, sin 8
s w mec
w

Ugao 6 je izmedu pravea magnetnog polja B,i pravca prostiranja,
talasa. Kako smo veé definisali relacijom (3-120) indeks prelamanja
talasa je n, a indeks apsorpcije . Koeficijent apsorpcije se prema
(3-121) raguna po formuli a = 2y, odnosno: o = #22 . 1 (3-123),

Analiziraéemo formulu (3-148) za razne specijalne sluéajeve.

Ako je ver = 0, onda (3-148) postaje:
X

3
1-X—-3Y? jvi 2
Tt Ty gheye + 1L

Ukoliko nema ni spoljasnjeg magnetnog polja (ﬁo = 0), onda zbog
Y = w,fw = 0; Yr =Y, = 0, pa formula (3-149) dobija isti oblik kao
(3-89):

(3 ~ 149)

. . dme N
nPeleX =1 28

mw?
Ako to prikaZemo graficki, dobiéemo sliku 54.
R
n A

n=1

<V

Stika 5.

Ako postoji magnetno polie (B, # 0), elektroni se 1.<-reéu po
kruznoj orbiti, odnosno po helikoidi (ciklotronskom frekvencijom we),
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' (n=ix)* B

nﬂ‘i. e

1 emituju elektromagnetne talase koji mogu da se prostiru u raznim
- . = i - L) ~ .
pravcima u odnosu na polje B,. Razmotriéemo dva specijalna sluéaja:

kada se talasi prostiru u pravcu magnetnog polja 1 kada se prostiru
normalno na pravac polja.

_ Longifudinalno prostiranje

Talasi se prostiru duz linija sila magnetnog polja:

— BO . c
Bomconst;wcze ;9=0;sm9=0;YT=O;YL“—~Y=:w~—
me w

Formula (3-149) postaje:

X o
n?e=1_ v (3 — 150) - Slika 55.

Nastaju dva talasa, koji se po analogiji dvojnog prelamanja kod
kristala nazivaju redovan i neredovan. Pravac magnetnog polja odgo-
vara optitkoj osi kristala. Ovi se tfalasi zbog razliéitog indeksa prela-
manja, prostiru razliéitim brzinama.

Na slikama 55, 56 i 57 redovan talas je prikazan punom, a nere-
dovan isprekidanom linijom. Kod longitudinalnog prostiranja talasa
moguca su dva sludaja:

Ako jer w> w.; Y < 1, onda je n? = 0 za:

X=1+Y=1%,1g,... — redovan talas,
Xe=] el = —21— — neredovan talas.

(n=ix)* b

X:1\ ~ X

Ni jedan talas ne prolazi kroz X = 1, pa po pravilu ni jedan ne ' - Y>1
bi trebalo da se zove redovan. Ipak je usvojeno da onaj sa znakom . Slika 56
plus nosi to ime. Koeficijent apsorpcije, za ovaj sluéaj, se raéuna po L ' o :
fqrmuh: v X :_ Transverzalno prostiranje

A ~1 -

@ po (8 — 150a)

Ako je w < w,ondajeY >1pajen?=0samoza X =1+Y. B We
U ovom sluéaju postoji samo redovan talas, jer X ne moge da bude €% ; 0=90°cosf =0; Y =0, Yr =Y = o

—t . e —
; _. "B, = const; w, = e
negativno.

Talasi se prostiru normalno na pravac magnetnog polja.




Izraz za indeks prelamanja (3-149) daje dve relacije:

n®=1-X — redovan talas, (3 —151)
n o=1-— m neredovan talas, (3 - 152)

(ﬂ"‘iX)z A \\n - ca
. \\\
\\

I 1

|

i

|

I L]
i

|

|

|

i

>

f
1
;o X=t X=3/2 X
I
!
|
I
!

Slika 57.

Kod neredovnog talasa su moguéa dva..sluéaja,:
W, Y <1l i w<w,Y >1

Graﬁé’k.i prikazano, ovo prostiranje dato je na slici 57. Prema (3-151)
mogu¢ je samo Jedan talas, koji se prostire kao da i nema magnetnog
polja. To je u pravom smislu reéi redovan talas: n=1~X:n=
0LX=1n=1X =0 Kod neredovnog talasa (3-152) za ;luéaj
W > we, ¥ < 1 imamo na primer za ¥ = 1/2,n =0, X = 1/2
X.-—-: 3/2,n = +00, X = 1-Y?; aza slutaj w < w,, imamo nai
primer za Y =2,n=0X =3, X, = —1 (ne treba zaboraviti
da je X po definiciji pozitivno). Taj sluéaj je prikazan na slici 58
Koeficijent apsorpcije se, za ovaj slugaj, rauna po formuli: - .

_ VefX
=— — redovan talas, (3 — 151a)
_ Vet X 14Y%

o (L-77) neredovan talas, (3 — 152a)
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(5"

Slika 58.

1z ovih primera se vidi da je prostiranje neredovnih talasa vrlo
osetljivo na promene magnetnog polja. Dvojno prelamanje u magnet-
noj plazmi mnogo je sloZenije od opti¢kog prelamanja u kristalima.
U optici se kod redovnog talasa poklapaju normale na talasni front
i pravac prostiranja zraka, dok se ta dva pravea u magneto-jonskoj
teoriji ne poklapaju ni kod redovnog ni kod neredovnog talasa (izuze-
tak je &isto longitudinalni slucaj).

Longitudinalno (Y = 0) i transverzalno (¥ = 0) prostiranje
su samo specijalni sluéajevi prostiranja elektromagunetnih talasa u
plazmi. Realno je prostiranje u svim pravcima u odnosu na B,. Kako
je taj najopatiji slu¢aj, za koji vazi formula (3~148), vrlo kompliko-
van za analizu, to se koristi kvazilongitudinalna aproksimacija (QL)
i kvazitransverzalna aproksimacija (QT). Podela svih talasa na one
koji se prostiru dovoljno blizu pravca i f B, i na one koji se prostiru
blizu pravea kL B, vrsi se pomoéu sledeéih kriterijuma:

Ly4
QL : 4}/; < (1 - X ~iZ)?|, (3~ 153)
L
. erf
QT : 4Yf > (1~ X ~i2)?, (3-154)
gde su: .
Yy = eB,sinf _ We inf,

mcw W
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eB,cos8 w,
1 = ———— = —Zcosé.
mew w
Ove se aproksimacije desto koriste jer znatno olaksavaju analizu

prostiranja elektromagnetnih talasa u plazmi.

R,

Talasi u kosmickoj plazmi - -

1 Ap daje:
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3.5. ZADACI

3.1. Izracunati promenu entropije za udarni talas u gasu i poka-
zati da je to mala veli¢ina tredeg reda u poredenju sa promenom
pritiska.

Resenje. Neka su Fy i Fp vrednosti funkeije F' u tacki ispred i
iza fronta udarnog talasa. Iskoristimo Ranken-Igonioove jednatine i
izraz za ukupnu energiju (3-52a). Ako iz (3-52a) isklju¢imo vy 1 v2
pomoéu (8-51) i (3-52), za promenu entalpije dobija se:

1/1 1
hg —hy = —2'(;'2“4“;;) (p2 — p1)- (1)

Uvedimo entropiju S kao novu promenljiva i razmatrajmo h; kao
hi(S:,p:). Razlozimo hy u okolini (S1,p1), zadrZavajudi Elanove uz
AS i Alp:

oh oh
hy —hy & (—‘—) (S —51)+ (“‘“’"’) (p2 —p1)+
85 » Opy s (2)
+,1_ gi"l) ( _“‘ )2_,.}_(??_’) (p2 —m)°
’ s\a;% ), 2 TP TE\gg ) T Y

Drugi zakon termodinamike: T'dS = dh —dp/p, za koeficijente uz AS

@ @ e

odnosno, za koeficijente uz A%p, (n = 1,2,3), imamo:

R I

Razvijmo u red i 1/py, zadriavajuéi AZp, jer se u (1) 1/p2 mnoZi sa
: p

L [M]S(m —p)+ —]2; [azé;ép)}s(pz -p)t (8)

P2 Pt O
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Koristedi relacije (2-5), posle malih transformacija (1) daje:

_ __1 [&1/p) 3
S 0]

odakle se }ridif ako je Ap mala veli¢ina reda y, onda je AS ~ p?.

3.2. Elektroni koncentracije n, kreéu se bez sudara u odsustvu
magnetnog polja. Pokazati da u linearnom sluaju oni osciluju frek-

vencijom w, = y/4nn.e?/m, gde je n, = const — njihova ravnoteina
koncentracija. Naéi n(7, ). ‘

Resenje. Iskoristimo jednadinu kontinuiteta:

%—?+V nt = 0, 7 (1)

za izrafunavanje n, jednadinu kretanja:

d

m—=qf, v=0, B=0, (2)

za nalaZenje brzine 1 jednaéinu:
divE = drwp, p=ng, (3)

za elektriéno polje (ﬁ se javlja usled neravnotee raspodele elektrona
i teZi da uspostavi elektrinu neutralnost plazme, $to dovodi do 0s-
cilovanja elektrona). .

Nepoznate funkcije: n, 71 & predstavlmo u obliku: f = f, + f,
f'/fo € 11iizvriimo hneamzacuu jednatina (1), (2) i (3). U sistermu

koji se kreée brzinom #,, dobija se (¢ = —e):
on'
5{" + noV = 0, (4)
dg’ ,
vy + —TEF = 0, (5)
V-E'+4zen =0. (6)

i

989
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Jednagina (4), posle diferenciranja po vremenu i koridéenjem (5} i (6)

postaje: - )
T+ T =, ™

odakle se vidi da je: wo? = 4wnee? /m, a opéte reenje (7) je:

n'(7,t) = A1(F) coswot + Az(F)sinw,t.

Za potetne uslove: n' = n'(7,0) i ¥’ = ¥'(¥,0) dobija se:

A7) = n'(7,0),  As(F) = —gf-v . F'(7,0).

3.3. Pokazati da su oscilacije plazme sa frekvencijom w, — lon-
gitudinalne. -

ResSenje. Velidine: n', 7' 1 E' osciluju istom frekvencuom W,
(3ednacma (7), zadatak 3.2, moZe da se napide i za funkcije ¥ i E".
Posto je Bl = -V (¢' ~ potencijal elektri¢nog polja), to za:

f 6i(k‘r--wt)

¥
sledi: . . _ L.
E'= —iky', odnosno E'| k.

3.4. Razmatra se dvokomponentna plazma bez sudara 1 mag-
netnog polja, sa elektronskom komponentom u LTR. Nadi frekvenciju
linearnih oscilacija plazme, za lep/kTe] < 1.

. Resenje. Dinamika jonske komponente opisuje se jednadinama:

on;

"ét“‘ +V. nz'vz = 0: | (1)
dv
2 - zE : = €y 2)
Mitgy T EE ETE @
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a koncentracija elektrona u LTR je:

nc — noe_qe‘P/kTe’
gde je:

E=-Vo, V-E=drp, p=p;+p.. 4)
Za nepoznate funkcije: n;, n,, o, B i @, u obliku f = f, + f

g '/. fo < 1, linearizacija relacija (1)-(4) u sistemu jonske komponente
aje: ) :

oo
ge TV =0 (5)
T e =,
Bt mie =0 (6)
e’ . .
n; = nomj;e;} 17 = kT, (7)
E’ — V(P", v . El’ = 47;“3(71:. — nie) (8)

Za:

f’ ~ ez‘(ic’-f"—-wt)

sledi 3/3.25‘: —iw, V =ik, pa je B! = —iEgo’. Ako na (5) dejstvujemo
sa §/0t 1 iskoristimo (6), dobija se:

Nee
n = —2

ko', (9)

1’?15&/.}2

Pomotu (7) i (9), (8) postaje:

2 1 _ neek®  nee
ko' = 4dre (miwz — T*)‘P”

odakle se dobija:
kv

1+(;’§1j;)2

ge = —e, | (3)'
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gde je v = /T*/mi;, a w,,; ~ plazma frekvencija za jone. Rezultat
moZe da se napise u obliku: C

w Tr
= |t [
k 1+ (w,, '.) i
pri éemu je:
w e T
- LY ===, M. K Ny,
k my e

Ako sa v, = 1/T*[m, oznatimo toplotnu brzinu Zestica tipa s, onda

Za.
2

LAy?
T;>>T,.*(1+ :)
' Wo.i

sledi: v; € w/k < ve.

3.5. Razmatra se elektromagnetni talas na granici vakuum-
plazma. Ako je upadni ugao 8,, a ugao pod kojim se talas prostire
u oblast plazme 8, naéi odnos izmedu w, i w, pod uslovom da za
8, = 0 talas prolazi kroz granicu.

Resenje. Indeks prelamanja na granici vdkuum~plazma je:
n=y/1-(wo/w).
Posto je n = sinb, /sin by, to je:
sin® 4, = [1 — (wo/w)?] sin® 6.

Kako je sin® 8, < 1, dobija se (wo/w) < cosb,. Za 8, = 0, uslov za
transmisiju talasa je: (wo/w) < 1.

3.6. Disperziona jednaéina za prostiranje talasa u plazmi, u
najopstijem obliku, moZe da se napife kao: k2 = A+ 4B, gde je
k= |k|,a A1 B su realne funkcije od w, w, 1 v.
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a) Naéi Re(k)i Im(k) u funkeiji od A 1 B.
b) Pokazati da je za transverzalne elektromagnetne talase 'u
plazmi (B = 0, v # 0), u sludaju w > w,, faktor prigusenja:
wiZ

ﬁﬁm, ZZV/LU.

Resenje
‘ a) Ako je k = a + 18, gde je B — faktor priguienja talasa, onda
je:
k2 = o? - g2 + 2teff = A +1B,
paiz: o — % = Ai2af = B mogu da se odrede Re(k) = o4, B) i
Im(k) = B(A, B), jer je:

2o VAEYB 44 VAT BT -

2 __
2 » F= 2
b) Ako se jednaéina disperzije: |
B2e2 = o2 _wa
1+4i(v/w)

napiSe u obliku: k% = 4 4B, onda je:

4= () i ()

c c 14 22 1422 ’ 1
Bm(fﬂ)z.. Z @)
c 1+ 227

gde je Z = v/w. Na osnovu rezultata (a), kada je w, < w, za faktor
priguenja dobija se:

26* = (£) 1) - 1), @

[

gdeje,za D=1+ 2%1 12 = w,/w:

A /D?. + 724

flo)= Y%
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Zaz =0]je f(0) =11 =0. Zaz < 1, razvijmo f(z) u okohm
¢ = 01 zadrZimo samo prvi &lan razlike f(z)— f(0) koji je razlicit od

nule:
O
T
gde je: )
: 122
IV
0) = m———,
I O=5pw
Dobija se:
zr
iiz (2):

w2Z
pr 2we(l+ Z2)

3.7. Razmatra se hidrodinamicki model elektronske komponente
plazme bez magnetnog polja, na konstantnoj temperaturi. Pokazati,
da za male promene broja elektrona vazi jednaéina:

a2 g
&? +v5?~—vD Vin =0,

gdejen = ne—ny, De = kT/ mev, N, 1 v — ravnoteZna koncentracija
i ukupna koliziona udestanost za elektrone.

Resenje. Prema uslovima zadatka, dinamika elektronske kom-
ponente opisuje se jedna¢inama kontinuiteta i kretanja:

On.

Bt +v'neﬁeﬂ0a
o9, __VP. G, — 54) g
ot pe R

gde je P, = n kT, p. = nem, a ¥ je brzina Cestica tipa k (k # e).

v= Y
k

Neka je jof, za ¥ = O:
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Za nepoznate funkeije: n., ¥, i P, u obliku fe = f, + f, f/fo < 1,
izvriimo linearizaciju jednaéina (1), U sistemu koji se kreée brzinom
¥, dobija se: '

'@E”‘%‘noV'amO, .
o _ VP _ O
8t p, '

Ako prvu jednainu iz {2) diferenciramo po vremenu, izrafunavsi
prethodno:
1 on

Ve 2

ne Ot

i iskoristimo drugu, dobija se traZena jednadina za n:
O*n/0t* + vOn /Ot — vDV?n =0

3.8. Neka je 7 vreme relaksacije za elektrone.
a) Za koje vrednosti Tv rezultat zadatka 3.7 se svodi na oblik:

on/dt = D.Vin

(jednatina slobodne elektronske difuzije)?
~ b) Zan(7;t) = R(F) - T(t), rediti jednatinu difuzije i naéi T(t).
Resenje | | |
~ a) Uslov za 7v moZe se dobiti iz zahteva da je:

On  On on

Vo RV,

F I TR "
Ako je:
n ~ pi(EF—wt)
uslov:
‘ &*n/ot? <1
vOn /ot

ispunjen je za w/v < 1, odnosno v 3> 1.

Talast v kosmickoj plazms _ 295

b) Za n = R(F) - T(t) jednaiina difuzije razdvaja promenljive:

T1oar 1
L= =V?R =1, ()= const).
DT R (A = const)
Za A = —k?, prva jednafina ima reSenje:

T(t) ~ ™% P,
a druga direktno daje:

(V2 +k2) - R(F) = 0.

3.9. Ako je generalisani Omov zakon dat u obliku:

ﬁxﬁmﬁfxB'-
cep

Q [

E+ =0,

0 ] e

gde je p = n(m. + m;), pokazati da je:

2
el We 1 !““8! £ 1 n
e = N bk 1) Bi,
24 {1—1-( c) } ?"[E, B X

gde su we 1 ¥, - Larmorova i koliziona ulestanost za elektrone, a
3 b
E'=F+ —1523' x B.

a » = n — Py P——1 . . e w
Resenje. Neka je B u smeru z-ose 1 neka su €, &, 1 €, jediniéni

vektori koordinatnih osa. Tada je: B = Be, i ;L = Jz€z + Jy€y-
Algebarske vrednosti projekeija jednaéine:

;M[Ef_m;xﬁ]

cep
sur
.
Jz =G [E; - Ef;.?yB] 3
ma
Jy =0 [Ey’ + 'c—l'Ja:B] )
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gde je 0 = e®n/mev.. Prve dve jednagine, sa omjBfcep = —w. /v, i
We = meB/mec me € mj, postaju:
We

j” - ;—}?1 = UE:;:

[

We . iy = oBE!
Vc.?:c”i"}ymo' v

sa reSenjem:
Jy =0y Ey —ogkE,,

gde je:
o = o W
LTI (we[ve)?’ oH =20
Tako je: .
ji=oy {E’i +25(Bz, - E;é;,)] .
C
Posto je we = —|w,] i E;é} e, = (E' x B)/B, dobua se:

-+ | - 73] E’ Xﬁ
JJ_xa,z,[Ei—-————mm! L },

§to je trebalo pokazati, ako se o5 zameni iz (1).

(1)

|
|
|

10.
11.

12.
13.

14,

15.
186.
17.
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19.

. Literatura . ' 297

- LITERATURA

. Alfver;;”H. and Falthammar, C. G.: 1963, ”Cosmocal electrody-

namics”, Clarendon Press, Oxford.
Ando, H. and Osaki, Y.: 1975, Publ. Astron. Soc. Japan, 27, 581.

. Bekefi, G.: 1966, "Radiation Processes in Plusmas”, John Wiley

and Sons Inc., New York. |

Biermann, L.: 1946, Natfurwiss, 33, 118.

Bohm-Vitense, E.: 1989, ”Stellar Astrophysics II”, Cambridge
University Press, Cambridge.

Cannon, C.: 1985, "The Transfer of Spectral Line Radiation”
Cambridge University Press, Cambridge.

Chandrasekhar, S.: 1960, ”Plasma Physics”, University of Chica-
go Press, Chicago.

Deubner, F. L.: 1975, Astron. and Astrophys., 44, 371.

Ferraro, V. C. A. and Plumpton, C.: 1966, “An Introduction to
Magneto-Fluid Mechanics”, Oxford University Press, Oxford.
Fossat, E., Grec, G., Gelly, B. and Decanini, J.: 1984, Acad. Sci.,
Ser. 2, 229, 17.

Ginzburg, V. L.: 1960, ”Rasprostranenie elektromagnetnih voln
v plazme”, Fizmatgiz, Moskva.

szburg, V. L.: 1985, 70 fiztke i astrofizike”, Nauka, Moskva.
Griem, H.: 1974, ”Spectral Line Broadening by Plasmas”, Aca-
demic Press, New York.

Heyvaerts, J.: 1986, ”Les /’equations de le MHD” i 7/’Etude
des instabilit/’es par m/’ethode des modes normauz”, rukopis
predavanja za Université Paris VIIL

Jeffrey, A.: 1966, ”Magnetohydrodynamics”, Oliver and Boyd,
London.

Kalkofen, W. (Ed.): 1987, "Numericel Radiative Transfer”, Cam-
bridge, University Press, Cambridge.

Kaplan, S. A. i Citovié, V. N.: 1972, ”Plazmennaja astrofizika”,

Landau, L. D. i Lifsic, E. M.: 1959, "Mehanike”, Fizmatgiz,
Moskva.

Landau, L. D. and Lifshitz, E. M.: 1962 "The classical theory of

fields”, Addison-Wesley, Read. Mass. (Fzzmatg:z Moskva).




298

Literatura

20.
21.
22.
.23.
24.

25.
26.

27.
28.

29.
30.
31.
32.
33.
34.
35.

36.

Lang, K. R.: 1974, "Astrophysical Formulae”, Springer Verlag,
Heidelberg, New York.

Leibacher, J. W. and Stain, R. F.: 1981, ed. S Jordan, ”"Sun as
a Star”, NASA SP-450, p.

Lezghton, R. B., Noyes, R. W. and Simon, G. W.; 1962, 4p. J.,
135, 474.

Lmhart J. G.: 1960, "Plasma Physics”, North- Holland Amster-
dam.

Menzel, D. H.: 1961, "Mathematical Physics *, Dover Publ. Inc.,
New York.

Mihalas, D.: 1982, "Zvezdnie atmosfem” Mir, Moskva.,

Milié, B.: 1977, ”Osnove fizike gasne plazme , Nuéna knjiga,
Beogra.d. :

Mustelj, E. R.: 1960, *Zvezdnie atmosfer:”, Fizmatgiz, Moskva.
Musicki, D.: 1975, "Uvod u teorijsku fizikw I7, SIP "Srbija”,
Beograd.

Musicki, D.: 1965, "Uvod u teorijsku fiziku II”, Zavod za izda-
vanje udZbenika SR Srbije, Beograd.

Pikeljner, S. B.: 1961, *Osnovi kosmiéeskoj elektrodinamiki”, Fiz-
matgiz, Moskva.

Rose, W.: 1973, *Astrophysics”, Holt, Rinehart and Winston Inc.
Schatzman, E.: 1949, Ann. Astrophys., 29, 203.

Schindler, K.: 1972, ”Cosmic Plasma Physics”, Plenum Press.
Shih-i Pai.: 1966, ”Raediation Gas Dynamies”, Springer, Wien.
Sobolev, V. V.: 1975, ”"Kurs teoretideskoj astrofiziki”, Nauka,
Moskva. _

‘Thomas, R. N.: 1983, *Stellar Atmospheric Structural Patterns”,
CNRS, Paris, and NASA, Washington.

Registar

299

REGISTAR

adijabatske invarijante 131
adijabatski talast 230
Ajnstajnovi koeficijenti 82-84
Alfvenova teorema 198-199
Alfvenovo ubrzanje 145-147
apsorpcija u neprekidnom
spekiru 30-37
apsorpcione linije 77-80
apsorpcioni koeficijent,
definicija 13 (vids koeficijent
apsorpcije zradenja)
apsorpcioni profil 81
atmosfere zvezda 2,70

- barotropai fluid 204

Bolcmanova formula 26
brzina prenosa energije srafenja 23-24

ciklotronska frekvencija 129, 164,
277280

ciklotronsko zragenje 163-170
emisivnost 169170
prostorna raspodela 165-166
snaga 164
spektralna raspodela 167-169

crno telo, zracenje 12, 22

Cerenkovljevo zragenje 153, 229

Debajev radijus 179, 258, 268
debljina

fotosfere 67,69

konvektivne zone 6, 202, 231
dielekiriéna konstanta 259-261, 266

kompleksna 271

relativna 262-263
dijamagnetizam 130
disperziona relacija 226

Alfvenovi talasi 239

akustiZki talasi 229

elektromagnetnt talasi 262, 273,

280-281

gravitacioni talasi 235

magneto-akusticki 242

MHD talasi 241

nemagnetni talasi 234
Doplerova polusirina 94
drift naelektrisane Zestice 132

nultog reda 132, 135

prvog reda 135, 136

usled elektri¢nog polja 132134

usled gradijenta magnetnog polja

135-136

usled gravitacije 134-135

dubina linije 79

“dubina skin-sloja 272

Edingtonova metoda 48-49
efekat zatamnjenja na rubu 55
ekscitacija 26, 29
ekvivalentna Sirina linije 7980, 112
elektréina provodljivost 182-183, 259,
266, 279-280
elektromagnetni talasi 258-286
apsorpeija v plazmi 259, 264,
270-274
brzina prostiranja 262-263, 270
koeficijent apsorpcije po jedinici
duZine puta 272-274, 282, 284
talasna jednafina 270-273
emisija zradenja
spontana 82, 85
stimulisana 82, 85-86
u neprekidnom spekiru 29-31
emisioni koeficijent, definicija 12
emisivnost plazme 149
energija zrafenja 8
entropija 186

fakior dilucije 56

Faradejeva rotacija 277-278

fazna brzina 226-228, 230, 235,
239, 242, 274

Ferarovs teorema 201-202

Fermijevo ubrzanje 143-145
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fluks
konvektivni 207
netermalni 220, 256
talasni 266~-257
termalni 220
zradenja 9-10, 23, 110
formiranje spektralnih linfja 77-78, 112
fotojonizacija 31
fotoneutralizacija 35
fotosfere zvezda 2,6
frekvencija
Brant-Vaisala 233
ciklotronska 128, 164, 277-280
elektromagnetnih talasa 260-266,
274-277
koliziona 264, 267-270, 275, 278
kritiéna 263
plazmena 228, 262, 275, 280
rezonantna 227
funkcija izvora 44
Edingtonovo refenje 49
Hopfovo redenje 53
u liniji 109
u LTR 50
funkecija raspodele 24, 182

Gaunt faktor 160
granule, konvektivni model 210
grupna brzina 226-227, 230, 235,
239, 243, 274
gustina
magnetne energije 223
mehanitke energije 222
naelektrisanja 184
zrafenja 11
u TR 22,25

H — visinska skala pritiska 204
hemijski sastav, relativan

po broju Zestica 71, 75

po masi 72, 75
Holov(a)

efekat 183

provodljivost 279

indeks apsorpcije 271-276

indeks refrakcije 227, 259, 262,
271276, 281-282, 284

integralno-eksponencijalna funkeija 52

intenzitet zracenja, definicija 8

jatina oscilatora 90-91
jednaéina
adijabate 183
hidrostaticke ravnotese 60, 64
kontinuiteta 184
kretanja plazme 184-185
prenosa zrafenja 16-19
metode integracije 4153
u liniji 105-109
ravnobeie zradenja 20
stanja idealnog gasa 183
statistitke ravnoteie 78
jonizacija 2627, 30-31

koeficijent apsorpcije zrafenja 13, 15
maseni 15
profil §1
srednji 3839
u lingji 77, 86-91
zapreminski 15, 32-33
za neprekidni spektar 32-34
za vodonik 32-33
za H™ 34-37
koeficijent emisije zradenja 12-13
koeficijent magnetne difuzije 197
koncentracija slobodnih elektrona,
odredjivanje 75
konstanta prigusenja 88
konvekeija 202-210, 233
debljina konvektivne zone Sunca 231
i gravitacioni talasi 233
konvektivni fluks 207
nestisljivog fluida 197
Svarcgildov kriterijum 203, 206
u prisustvue magnetnog polja 210
kosmitka plazma 125-126, 149, 177-183
dvokomponentni model 187
hidrodinamicki pristup 177
jednokomponentni model 186
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karakteristike 178-181

makroskopska brzina 181
kosmicki zraciﬁi“fﬁ, 147
kritiéna brzina rotacije 102
kriva rasta 114 .

Landau prigudenje 228
Larmorov radijus 128
:Larmorova formula 153
relativisti¢ki ekvivalent 171
Lienard-Wiechert-ove formule 151
longitudinalna invarijanta 143-144

magnetna permeabilnost 259-260
magnetni
momenat 129-131
napon 192, 193
pritisak 192-193, 223
magnetno ogledalo 139
efekat 137
magnetno polje 104-105, 125, 183, 223,
237, 276
i konvekeija 210
sila 127
uticaj na §irenje spektralnih
linija 104-105 _
"zamrznuto” u plazmi 198
Zemlje 141
magneto-jonska teorija 280
Mahov broj 250
magnetni 255-256
Maksvelova funkeija raspodele 24, 25
Maksvelove jednadine 183 '
Maksvel-Lorencova teorija 258
mera emisije 161
MHD
aproksimacija 182
kriterijumi za primenu 188-190
idealna MHD teorija 186, 257
Lundkvistov sistem jednacina 186,
246 '
osnovae jednatine 183-185
tretman plazme kao fluida 126
Milneova integralna jednaZina 53
"mixing length theory” 203-204
model atoma sa dva nivoa 77, 80

naseljenost atomskib nivoa 26, 76, 81

ne-lokalna termodinamiika ravnoteia
(ne-LTR) (vidi odstupanje od LTR)

neprozratnost (vidi koeficijent
apsorpeije)

odstupanje od LTR (NLTR) 55, 76
razlozi za ~ 108
omotaéi zvezda 2
klasiéan model] 2
aproksimacije 3—4
Omov zakon 184, 278, 280
optitka dubina 14, 186, 19
u liniji 107 :
opticki gusta (retka) sredina 15
oscilacije
elektrostaticke (elektronske)
227-228
pseudo-akusticke 229-232
rezonantne oscilacije
g-tipa (gravitacione) 236
p-tipa (5-minutne) 219, 231

piné efekat 195
Plankova funkcija 22
Plankov srednji koeficijent apsorpcije
39

Pointingov vektor 152, 272
polarizacija talasa 264, 271
poloidalno polje 195
polusirina linije '

Doplerova 94

prirodna 92

usled sudara 97-98
polja nulte sile 194-195
polie zrafenja 7, 28, 151-152
Prantlov magnetni broj 201
prava apsorpcija 18, 77
prenos zradenja 17-18, 23

“u liniji 105~112
graniéni usiovi 109

prirodna &irina linije 8992
pritisak

dinamicki (vidi gustina mehanicke

energije) :
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elektrona 27, 64
gasni 64 .
magnetni 192-193, 223
zraienja 84
profil spektralne lintje 77, 78
Dopierov 94
Ffojtov 85
Lorencov 88, 97
progresivai talasi
akustizki 231-232
u atmosferi 256 _
unutradnji gravitacioni 235

radijacioni pojasevi 141-142
radio talasi 275-276, 278
rasejanje zradenja 16, 77
raspored sjaja po disku 54
ravnoteza
hidrostaticka 60
lokalna termodinamitka (LTR) 28
statisticka 76
termalna 19
termodinamitka 21-28
grafenja 20
monohromatska 108 .
" Rejnoldsov broj 200, 208209
magnetni 200
rekombinacija 31
relativistizki elektroni 170
Relejev broj 202
remanentoi intenzitet 78, 107
centralni 79
restitucione sile 224, 227, 230, .
232, 237
"retardovane” vreme 150
Roselandov srednji koeficijent
apsorpcije 39

Sahina formula 27

seizmologija, zvezdana 220

sinhrotronsko zraéenje 163, 170-176
karakteristi€na frekvencija 173
snaga 171
spekiralna raspodela 173-174 -
prostorna raspodela 172-173

ukupna emisivnost 174-176
siva materija, definicija 38
slobodno-slobodni prelazi 30
spekiralni indeks 164 .
spekiralne klase 74 L
spektralne linije, karakteristike 7
srednja slobodna putanja fotona 14
statisticka tefina 30
stojedi talasi .

akustigki 231232

u atmosferi 256

unutradnji gravitacioni 236
struja 181, 183-184,

konvektivna 261

pomeraia 190, 261

provedjenja 190

" sudari elektrona

sa molekulima 267
ga jonima 268

supergranule, konvektivni model 210

Sirenje spektralnih linija
Doplerov efekat 93
gravitacioni crveni pomak 103
magnetno polje 104
rotacija 100-102
sudarno 96-99
Starkov efekat 98
turbulencija 96

Stefan-Bolcmanov zakon 23

Svarcsild-Susterova metoda 45, 110

Svarcsild-Susterov model 105, 108

Svarcsildov radijus 103

talasi
Alfvenovi 210, 236-240, 257
elektromagnetni 258286, vid:
elektromagnetni talasi
elektrostaticki 224, 227-228
longitudinaini plazmeni 228
magneto-akustiki 240-243
magnetohidrodinamicki (MHD)
236243, 257
pseudo-akusticki 220~232, 246
ravii monohromatski 260

talasni vektor 225
udarni 231, 244-257, vidt udarni
talasi

unutradnji gravitacioni 232236
ternperatura

Bolcmanova, 26 -

efektivna 24, b8

jonizacije 27

kineticka 25

promena sa dubinom 57-59
temperaturski gradijent 23, 66

i konvektivni fuks 203, 207
teorija orbite 126
termalizacija fotona 77
toroidalno polje 195

ubrzavanje naelekirisanih festica
142-148
udarni talasi

brzina kretanja udarnog fronta 249-

250, 256
jadina udarnog talasa 248, 255
parametar kompresije 248, 2556
Ranken-Igonioove jednadine 248
hidromagnetne 253-254

stepen zagrevanja fluida 249
udarni front 244
u neprovodnom fluidu 245-2562
u plazmi sa magnetnim poljem
252-256
ultrarelativisticki elektroni 171
uslov adijabatiénosti 131

vezano-slobodni prelazi 30
vegano-vezani prelazi 30

zakoéno zradenje 31, 154
snaga 155
spektraina emisivnost 159, 162
spektralna raspodela 158
prostorna raspodela 157
ukupna emisivnost 159-161
zakon izorotacije, v1dt Ferarova teorema
zastuplienost hemijskik elemenata
72~T5
zrafenje plazme
termalno 6, 148, 154-162, 163
netermalno 148, 163~176




